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Resumen
Hasta la atualidad fueron desubiertos más de 500 planetas extrasolares. Cada vez
son más los equipos dediados a su búsqueda, ya sea desde tierra, o desde el espaio.
Hasta el año 1995, el únio sistema planetario onoido era el nuestro, on lo ual, las
teorías de formaión se basaban en un únio objeto de estudio. Ahora que la muestra
observaional se va haiendo más grande, tenemos la oportunidad de omenzar a haer
estudios estadístios, ver algunas araterístias omunes a los sistemas planetarios y
estableer mejores restriiones a las teorías de formaión.
Con esta motivaión, nuestro objetivo en esta tesis dotoral es desarrollar un modelo
semi analítio para representar la formaión de sistemas planetarios, que nos permita
generar una gran antidad on poo osto omputaional, analizar estadístiamente
esta poblaión de exoplanetas artiiales y ompararlos on los planetas extrasolares
reales que son observados, de forma tal de estableer riterios y otas a las teorías de
formaión planetaria y poder haer prediiones aera de las prinipales araterístias
que deberíamos esperar de los planetas extrasolares.
Basados en el esenario de formaión planetaria más aeptado atualmente por la
omunidad ientía, desarrollamos un modelo para omputar la génesis de sistemas
planetarios, en donde los planetas gigantes reen de auerdo on la teoría de areión
del núleo y empleamos el régimen oligárquio para el reimiento de los núleos sólidos.
En este modelo, formamos varios planetas de forma simultánea en el diso, heho que
tiene importantes onseuenias espeialmente en la dinámia de los planetesimales y
el reimiento de los núleos, ya que onsideramos la olisión entre ellos omo una
potenial fuente de reimiento. Los embriones planetarios reen embebidos en el diso
de gas y polvo, y la interaión entre el embrión y el diso ausa un interambio de
momento angular que lleva a la migraión de los embriones. En esta tesis onsideramos
dos regímenes de migraión planetaria: migraión de tipo I y de tipo II, así omo también
onsideramos la migraión de los planetesimales en el diso en algunas de nuestras
simulaiones.
Con el n de expliar las prinipales araterístias de la poblaión observada de los
planetas extrasolares y los planetas del Sistema Solar, es neesario obtener una lara
omprensión de uáles fueron las ondiiones iniiales que permitieron su formaión.
En nuestras simulaiones, onsideramos diferentes ondiiones iniiales basados en las
V
últimas observaiones de disos protoplanetarios y para ada ondiión iniial dejamos
evoluionar el sistema durante 20 millones de años. Con este modelo realizamos un gran
número de simulaiones, en ada una de las uales generamos 1000 sistemas planetarios
diferentes y de sus resultados derivamos las propiedades estadístias de los planetas y
sistemas planetarios formados.
Esta tesis esta dividida en ino etapas, ada una de las uales onstituye diferentes
mejoras al modelo, diferentes estudios realizados y en las que nos entramos en diferentes
aspetos del proeso de formaión planetaria. A ontinuaión detallamos ada uno de
estos enfoques.
En un prinipio, exploramos la distribuión de masas de los planetas extrasolares,
analizando las onseuenias de tomar diferentes tasas de areión de gas y sólidos
en la distribuión de masas y semiejes, la que enontramos fuertemente dependiente
de estos valores, prinipalmente del modelo adoptado para la areión gaseosa. Para
la determinaión de las tasas de areión, nos basamos en los resultados del modelo
auto-onsistente de formaión de planetas gigantes desarrollado a lo largo de la tesis
dotoral de Andrea Fortier, en donde se enuentran tasas de reimiento realistas para
los planetas de nuestro Sistema Solar y que por lo tanto es prometedor para extrapolar
haia otros sistemas planetarios.
Al onsiderar simultáneamente el esenario de areión del núleo para la formaión
de planetas gigantes gaseosos y la evoluión orbital de los mismos, nos enfrentamos a un
grave problema. Para los modelos de diso estándar, la migraión de tipo I hae que los
planetas se muevan haia la estrella entral en esalas de tiempo que son uno o hasta
dos órdenes de magnitud más ortas que la vida útil del diso (que es de entre uno a diez
millones de años), lo que signia que los núleos se aerán a la estrella entral antes de
que puedan desarrollar ualquier envoltura gaseosa sustanial. Por lo tanto, on el n de
evitar que todos los planetas sean aretados por la estrella, la migraión del planeta debe
ser frenada de alguna manera. Se han propuesto una serie de esenarios distintos para
resolver este problema de la migraión, aunque ninguno resuelve el problema totalmente.
Es por este motivo que en la segunda parte de nuestro trabajo, nos onentramos en
analizar diferentes tasas de migraión, investigando las onseuenias que tienen tanto
en el número nal y tipos de planetas que formamos por sistema planetario, omo en
la distribuión de masas y semiejes de los mismos. En este diagrama, los planetas se
distribuyen en zonas determinadas, mostrando iertas araterístias omunes que son
el reejo de su proeso de formaión, en este sentido puede onsiderarse un diagrama
equivalente al de Hertzsprung-Russell para la evoluión estelar, que no ha sido explorado
en profundidad y sus prinipales araterístias no fueron expliadas todavía. En esta
parte del trabajo también analizamos la generaión de planetas en la zona habitable,
región en la ual un planeta del tipo terrestre puede mantener agua en estado líquido
en su superie. Un resultado partiularmente interesante es que se genera una mayor
poblaión de planetas habitables uando la tasa de areión de gas y la migraión de
tipo I son más lentos.
La terera parte de nuestro trabajo esta enfoada haia los planetas terrestres. Cuan-
do varios embriones planetarios se están formando en el diso, las perturbaiones entre
ellos pueden oasionar un ambio en sus elementos orbitales y omo onseuenia de
esto, los embriones pueden sufrir fuertes impatos gigantes que serán los responsables
de las araterístias nales de los planetas resultantes. Las olisiones son una parte
fundamental de su reimiento y es por eso que las estudiamos en esta parte de la tesis,
onentrándonos en partiular, en los parámetros de espín: obliuidad y período de ro-
taión, resultantes luego de los primeros 20 millones de años de vida. Aunque en menor
medida, también la areión de planetesimales aporta momento angular a los embrio-
nes planetarios, este efeto también es estudiado en esta parte de nuestro trabajo. De
auerdo on nuestros resultados, la distribuión de obliuidades resulta ser isotrópia, lo
que signia que los planetas pueden girar en sentido direto o indireto, independiente-
mente de su masa. Por otro lado, enontramos que los períodos de rotaión primordiales
dependen de la región donde se formó y evoluionó el embrión y que toman valores entre
10 y 10000 horas. También hallamos una gran poblaión de planetas on obliuidades
y períodos de rotaión análogos a los planetas terrestres de nuestro Sistema Solar.
La uarta parte de esta tesis dotoral esta enfoada haia el modelo de la nebulo-
sa primordial. El heho de que los sistemas planetarios se forman a partir de un diso
primordial fue reonoido hae siglos, pero aún hoy nuestra omprensión de estos pro-
esos sigue siendo inierta. Nuestro objetivo es enontrar ual es el modelo de nebulosa
que nos permite formar sistemas planetarios uyos planetas reproduzan la poblaión
de planetas extrasolares observados. Para esto, adoptamos un modelo de nebulosa on
un perl de densidad superial araterizado por una ley de potenias en la parte in-
terior del diso y un deaimiento exponenial en la parte externa, este modelo es una
alternativa razonable porque es simple, aproxima muy bien a las observaiones de dis-
os protoplanetarios y predie un borde exterior de la nebulosa sin introduir un orte
arbitrario en el diso. Hay varios parámetros libres en este modelo de nebulosa que te-
nemos que ajustar on el objetivo de expliar la distribuión de exoplanetas observados
y los planetas gigantes en nuestro Sistema Solar, tales omo el exponente de la ley de
potenias en la parte interior del diso, en donde enontramos que diferentes valores
traerán un impato signiativo en la formaión de planetas gigantes. Nuestros resul-
tados muestran que la poblaión de los exoplanetas observados y los planetas gigantes
del Sistema Solar están bien representados uando se onsidera un perl de densidad
superial on una ley de potenias en la parte interna araterizada por un exponente
de −1, lo que representa un perl más suave que el usado por la mayoría de modelos
atuales de formaión planetaria.
Finalmente, la última parte de esta tesis esta dediada al estudio de los sistemas
planetarios, donde nos enfoamos en investigar la diversidad de arquiteturas observa-
das y su relaión on el medio ambiente de formaión. Con este objetivo, exploramos la
importania de diversos fatores que denen las ondiiones iniiales de naimiento de
los sistemas planetarios, omo la masa y el tamaño del diso, la metaliidad, la masa de
la estrella entral y la esala de tiempo de disipaión del diso gaseoso, analizando su
inuenia en la arquitetura del sistema planetario resultante. También exploramos la
inuenia de algunos parámetros lave de nuestro modelo, que ya habíamos explorado
en etapas anteriores, omo asumir distintos perles de diso iniial y tasas de migra-
ión planetarias, a n de enontrar qué fatores reproduen mejor la muestra diversa de
sistemas planetarios observados. Para haer el análisis, introduimos una nueva lasi-
aión para los sistemas planetarios, basándonos en las observaiones y en un análisis
teório del proeso de formaión. Con nuestros resultados, podemos predeir uales son
los sistemas planetarios más omunes en el Universo y averiguar si nuestro Sistema So-
lar es una rareza o esperamos que se enuentren más sistemas planetarios análogos al
nuestro en un futuro próximo. Conoiendo la importania del estudio de los planetas
terrestres potenialmente habitables, en esta etapa de la tesis también analizamos ual
es el hábitat más favorable para su formaión. Nuestros resultados muestran que los sis-
temas planetarios más omunes son los roosos, que son aquellos que albergan planetas
terrestres úniamente. La exploraión de las ondiiones más favorables para la forma-
ión de estos sistemas nos muestra que son los únios que se forman en un ambiente de
formaión on abundania de metales muho menor que la solar. Estos sistemas también
representan el mejor ambiente para el desarrollo de planetas potenialmente habitables.
En uanto al estudio de sistemas planetarios omo el nuestro, enontramos que estos
sistemas solares no son raros en el Universo, viéndose favoreida su formaión en disos
masivos donde no hay una gran aumulaión de sólidos en la región interior. Finalmente,
mirando a los sistemas planetarios que albergan planetas Júpiter-aliente, enontramos
que estos sistemas naen en disos muy masivos y rios en metales. También se neesita
que la tasa de migraión sea rápida y lleve a los planetas bien era de la estrella entral.
De auerdo on nuestros resultados, la mayoría de los sistemas Júpiter-aliente están
ompuestos por un solo planeta gigante, lo que también es una tendenia de los datos
observaionales atuales.
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Capítulo 1
Introduión
Desde el momento en que nos dimos uenta de que nuestro Sol es una estrella más
entre miles de millones de estrellas, nos planteamos interrogantes aera de la existenia
de otros mundos. Preguntas omo, ¾nuestro Sistema Solar es únio?, ¾qué ondiiones
llevan a la formaión de los Sistemas Planetarios?, son interrogantes que nos planteamos
desde siempre para obtener una mejor omprensión de nuestro lugar en el Universo.
Durante muho tiempo estas preguntas eran úniamente motivo de disusión losó-
a, ya que no se tenía evidenia alguna aera de la existenia de planetas orbitando
otras estrellas. Pero nosotros vivimos en una époa privilegiada. Somos la primer gene-
raión que ha obtenido una respuesta armativa a algunas de estas preguntas, somos
los primeros en observar planetas fuera de nuestro Sistema Solar y somos los primeros
también apaes de desarrollar las herramientas neesarias para poder, en un futuro pró-
ximo, detetar planetas similares a la Tierra y responder al gran interrogante de todos
los tiempos: ¾existe vida en otros planetas?.
El primer intento de observaión de un planeta fuera del Sistema Solar, o planeta
extrasolar fue realizado por Huygens, haia nes del siglo XVII, quien rápidamente se
dió uenta que esta observaión exedía la apaidad de su telesopio. Las enormes
diultades observaionales para detetarlos hiieron que tuviera que esperarse muho
tiempo para detetar a los primeros planetas extrasolares.
Reién a nes del siglo XX, más preisamente en el año 1995, Mayor y Queloz
anuniaron el desubrimiento del primer planeta extrasolar orbitando una estrella del
tipo solar, 51 Pegasi. El planeta reibió el nombre de 51 Peg b.
A partir de ese momento y hasta la atualidad, se ha onrmado que además de
nuestro Sol, era de 450 estrellas albergan uno o más planetas. Esta muestra es suiente
omo para omenzar a ver algunas araterístias omunes a los sistemas planetarios, y
a estableer mejores restriiones a las teorías de formaión.
Las primeras teorías de formaión de sistemas planetarios surgieron omo expliaión
a la formaión de nuestro propio Sistema Solar y luego omenzaron a generalizarse haia
otros sistemas planetarios. Por este motivo veremos primero que es lo que onoemos
1
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de nuestro propio Sistema Solar para luego, en base a las observaiones, ver ómo estos
onoimientos pueden extrapolarse haia otros sistemas planetarios.
1.1. Perspetiva história de la formaión del Sistema
Solar
El prinipal problema que aborda la osmogonía es expliar ómo se formó el Sistema
Solar y ómo este evoluionó desde su formaión. Las primeras expliaiones fueron
mitos, leyendas o argumentos religiosos que enontraron sus propias expliaiones para
la génesis de los uerpos del Sistema Solar. Por otro lado, fue sólo hae algunos siglos
atrás que ientíos y lósofos omenzaron a desarrollar teorías para expliar su origen.
Si bien hay diversas ideas en este ampo, todas onuerdan en que el Sistema Solar
se formó hae 4.500 millones de años y que, desde entones, ha sufrido muhos ambios
irreversibles. Entones, si no podemos ir haia atrás para desubrir ómo fueron los
omienzos de nuestro Sistema Solar, ¾qué podemos haer? La respuesta es formular
modelos físiamente posibles, analizarlos numériamente y de esta manera enontrar
aquella expliaión que reproduza un sistema planetario omo el Sistema Solar tal ual
lo observamos hoy en día. Veamos un pequeño repaso de todos los modelos desarrollados
hasta llegar al esenario más aeptado hoy en día.
Una de las primeras personas en formular una teoría reonoida de formaión del
Sistema Solar fue el lósofo y matemátio franés René Desartes, que en 1644 formuló
la teoría del vortex. Desartes formuló su teoría antes de que Newton introdujera el
onepto de gravedad y por lo tanto basó su teoría en sus reenias personales. Él reía
que la materia no se movía a su antojo, sino que tenía alguna inuenia divina. En
su libro hay una extensa disusión aera de la formaión de la Tierra, los planetas
y satélites (onoidos hasta ese momento) que, según sus ideas, habrían omenzado
omo un sistema de vórties que rodeaban al Sol primitivo en todas las direiones.
Este modelo era ualitativo y una de las prinipales objeiones que se le hiieron fue
que no expliaba la formaión del plano de la elíptia. El modelo fue abandonado
luego de la presentaión de las leyes de Newton, aunque los oneptos de friión y
turbulenia introduidos por Desartes, fueron reonsiderados por algunos autores omo
Von Weizsaker, ter Haar, Kuiper, Whipple o MCrea, durante el siglo XX.
A partir de esta primer teoría, hubo muhos ientíos a lo largo de la historia que
se preguntaron ual sería el origen de nuestro Sistema Solar, en 1745 el onde de Buon
sugirió que un gran ometa habría pasado era del Sol, dejando un gran aro de material
solar en el espaio omo onseuenia del enuentro, lo que más tarde habría originado
a los planetas.
Pero el que sentó las bases de la teoría aeptada hoy en día fue Kant en el año 1755.
Él planteó que el Sol y los planetas se habrían formado a partir de la ondensaión
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de un gran diso de gas y polvo, naido a partir del olapso de una nube de material
interestelar que también habría dado origen a otras estrellas. De esta forma, Kant plantea
por primera vez la idea de que el Sistema Solar habría surgido a partir de un diso a
diferenia de Desartes, en donde las onentraiones de material rodeaban al Sol en
todas las direiones.
Casi 50 años después, Laplae ontinuó on esta idea renándola y sentando las
bases de lo que hoy onoemos omo la hipótesis nebular para expliar la formaión
del Sistema Solar, idea que presentó en su libro Exposition du Système du monde y que
más tarde sería extrapolada para expliar la formaión de otros sistemas planetarios.
El modelo de Laplae tenía la partiularidad de poder expliar todas las araterístias
observables del movimiento de los planetas onoidas en el siglo XVIII, motivo por el
ual se mantuvo vigente durante un largo período. La mayor rítia que reibió este
modelo fue aera del momento angular. Sabemos que la mayoría del momento angular
en el Sistema Solar reside en los planetas, espeialmente en Júpiter y Saturno. Mientras
que, de auerdo on la hipótesis nebular, la mayor antidad de momento angular estaría
onentrada en el Sol, el ual debería rotar a una veloidad muho mayor que la que
tiene en realidad.
Estas rítias hiieron que las teorías atastróas, omo la presentada por el onde de
Buon, fueran re-examinadas. De esta manera, surgieron teorías omo las de Bikerton
en 1880, Chamberlain en 1901 y Moulton en 1905, que reemplazaban el ometa de Bufon
por una estrella, y expliaban la formaión de los planetas a partir de la ondensaión del
material perdido por el Sol durante un enuentro estelar. Más tarde, autores omo Jeans
y Jereys analizaron numériamente los efetos de una interaión entre dos estrellas,
desarrollando la teoría de mareas. Otros autores objetaron que la ondensaión de un
lamento de material solar en planetas sería muy difíil de expliar, lo que ayudó a
revalidar la hipótesis nebular.
Durante el siglo XX, hubo muhos autores que modiaron la teoría de Laplae en
la búsqueda de la soluión al problema del momento angular. Berlage onsideró el rol
de la visosidad; Hoyle exploró la importania del ampo magnétio y Shatzmann la
relevania de los vientos solares. Una estrella que rota, pierde masa a través del ujo
de partíulas a lo largo de las líneas de fuerza asoiadas a su atividad magnétia. Este
transporte de materia lleva a una gran pérdida de momento angular, que puede expliar
el período de rotaión atual del Sol. También el transporte de materia por vientos
solares ontribuye a esta ausa. En onlusión, esta expliaión magnetohidrodinámia
remueve la objeión aera del momento angular en nuestro Sistema Solar. La teoría
atual de origen de nuestro Sistema, se desarrolló a partir de estas ideas.
De auerdo on nuestra teoría atual de formaión del Sistema Solar, éste habría
naido a partir de una gran nube de gas y polvo que se enontraba orbitando el entro
de la Galaxia. En esta nube moleular gigante, aproximadamente el 73% habría sido
onstituido por Hidrógeno (H), mientras que el resto habría sido en su gran mayoría
Helio (He), aunque también había un muy bajo porentaje de elementos químios más
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pesados o omo solemos deir en astronomía, metales. Allí no se habría originado nuestro
Sol úniamente, sino que esta nube se habría fragmentado formando otras estrellas.
Se ree que el Sol se habría formado en una asoiaión OB, que es una región en
donde también se forman estrellas muy masivas, de tipo espetral O y B. Las evidenias
que respaldan esta idea, son estudios realizados en meteoritos, los uales muestran una
lara evidenia de que isótopos de orta vida (t < 105 anõs) habrían estado presentes en
la nebulosa solar primitiva, lo que india que una supernova erana los habría inyetado
en nuestro Sistema Solar antes de que el polvo se oagule formando agregados de mayor
tamaño (Cameron & Truran, 1977; Tahibana et al., 2006). Además, algunos trabajos
sugieren que el inturón de trasneptunianos podría haber sido trunado omo onse-
uenia de un pasaje estelar (Kobayashi, Ida & Tanaka, 2005). Estos trabajos muestran
que nuestro Sol podría haber naido en un medio ambiente de alta densidad de estrellas,
lo que habría modiado las ondiiones iniiales de nuestro Sistema.
La formaión del Sol originó también un diso nebular a su alrededor. Hay diferentes
versiones aera de la evoluión de este diso. Por un lado, tenemos el modelo de la
nebulosa masiva, propuesto por Cameron, de auerdo on el ual se onsidera un diso
visoso de era de 1 M⊙. Cera del 85% de este diso, habría esapado debido a
los vientos solares en algunos ientos de miles de años, mientras que la gran mayoría
del material restante habría sido aretado por el Sol. De auerdo on este modelo, los
planetas se forman diretamente a partir de inestabilidades gravitatorias en la nebulosa.
Por otro lado, se enuentra el modelo de la nebulosa de baja masa, propuesto por
Safronov. Este modelo, india que la masa del diso luego del olapso de la estrella
habría sido del orden de 0,01 M⊙. Más tarde, el diso se habría enfriado y el polvo se
habría aumulado en la parte entral del diso, formando agregados de mayor tamaño,
que más tarde se ombinarían formando los planetas. Esta última es la teoría más
aeptada hoy en día y en la ual nos basamos para el desarrollo de esta tesis dotoral.
Algunos millones de años después de que esta nube omenzó a olapsar habría omen-
zado la formaión del resto del Sistema Solar, habiéndose formado primero los planetas
gigantes gaseosos, luego Urano y Neptuno, y nalmente los planetas terrestres, quienes
habrían sufrido una evoluión dinámia muy violenta debido a la inuenia de los plane-
tas gigantes y a la presenia de otros embriones planetarios on quienes habrían sufrido
grandes impatos hasta que quedaron los sobrevivientes y futuros planetas terrestres del
Sistema Solar.
Esta teoría, si bien tiene la aeptaión de los astrónomos, aún tiene problemas y se
la debe seguir renando. Uno de los problemas es que si bien esta teoría es apaz de
expliar la mayoría de las propiedades de nuestro Sistema Solar, es inapaz de expliar
muhas de las araterístias observadas en otros sistemas planetarios. Por este motivo,
es importante el estudio y la observaión de planetas que orbiten alrededor de otras
estrellas para poder mejorar y renar esta teoría, on el objetivo de onoer omo naió
y evoluionó nuestro Sistema Solar hasta llegar a ser lo que observamos hoy en día.
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1.2. Sistemas planetarios extrasolares
Hasta la feha se onoen más de 500 planetas orbitando estrellas eranas
1
y ada
uno de estos desubrimientos nos ha planteado un nuevo interrogante por revelar. Estos
interrogantes omienzan desde el primer planeta extrasolar desubierto, el ual fue de-
tetado de una manera ompletamente inesperada, orbitando un objeto muy diferente a
nuestro Sol: un pulsar. Estos objetos son remanentes de estrellas, que quedaron después
de que esta agotó su ombustible y explotó omo una supernova. Estos objetos, emiten
una radiaión periódia tan estable, que podría pasar omo el más exato de los relojes
y una variaión en este pulso, permite inferir la presenia de un planeta orbitando a su
alrededor. De esta manera se detetó el primer planeta extrasolar (Wolszzan & Frail,
1992), mostrando que existen planetas orbitando objetos que pasaron por eventos muy
violentos, de los más violentos que onoemos en el Universo.
El primer planeta extrasolar orbitando una estrella de tipo solar fue hallado por
Mayor y Queloz en 1995, este planeta, 51 Peg b, es un planeta gigante (0,468MJupiter),
ubiado a 0,052 UA de la estrella entral. Esta nueva poblaión de planetas denominados
Hot-Jupiters (o Júpiter-alientes) que omenzaron a detetarse, nos hizo pensar nuevas
teorías para expliar ómo es que esos planetas llegaron ahí, que eventos podrían haber
ourrido para que estos Júpiters se enontraran a distanias de la estrella similares o
menores que Merurio de nuestro Sol, y por qué este meanismo no atuó de la misma
manera en nuestro Sistema Solar.
Desde el año 2008 que somos apaes de observar exoplanetas por imagen direta,
algo que hae algunos años nos pareía impensable. Estos nuevos desubrimientos rea-
lizados en las estrellas Fomalhaut (Kalas et al. 2008) y en HR8799 (Marois et al., 2008;
Marois et al., 2010) nos revelaron la existenia de planetas gigantes ubiados muy lejos
de la estrella entral, ½a distanias de 70 y asi 120 UA!. Esto nos plantea el desafío de
expliar la formaión y evoluión de estos planetas.
En uanto a los sistemas planetarios de múltiples planetas, podemos observar desde
sistemas que albergan varios planetas gigantes muy erquita de la estrella entral, omo
es el aso del sistema de 4 planetas a menos de 1 UA de la estrella GJ 876 (Delfosse et
al., 1998; Mary et al., 1998; Mary et al., 2001; Rivera et al., 2005; Rivera et al.,2010),
hasta sistemas on planetas que orbitan su estrella entral a distanias muho mayores,
omo el sistema que orbita la estrella HR 8799 on planetas ubiados a distanias entre
14 y 70 UA (Marois et al., 2008; Marois et al., 2010). Como vemos esta muestra es muy
diversa y nos plantea el desafío de expliar los esenarios de formaión de objetos de
araterístias diferentes.
Algunos de los exoplanetas o sistemas planetarios desubiertos, son lo suientemente
interesantes por sí mismos para justiar investigaiones teórias de un únio objeto de
estudio. Tal es el aso del sistema planetario on tres planetas orbitando alrededor de la
1
http://exoplanet.eu
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estrella HD69830 (Lovis et al., 2006; Alibert et al., 2006), o el planeta GJ 436b (Butler
et al., 2004; Nettelmann et al., 2010) y el que orbita el pulsar PSR 1257+12 (Tavani &
Brookshaw, 1992), sin olvidarnos de los planetas de nuestro Sistema Solar, quienes han
dado lugar a un enorme número de trabajos para expliar su origen (ver por ejemplo,
Solomon, 1976; Thommes et al., 1999; Hansen, 2009; Benvenuto et al., 2009).
Pero el heho de que un modelo pueda expliar las propiedades de un solo objeto
no es una ondiión suiente para validar la teoría. De heho, en general el número
de parámetros del modelo es muy grande, mientras que el volumen de informaión que
se deriva de un solo sistema, si bien es un aporte importante, es muy poo y no es lo
suientemente fuerte omo para imponer restriiones a las teorías de formaión.
Sin embargo, graias al rápido reimiento del número de planetas extrasolares ono-
idos, la situaión ha ambiado radialmente: en lugar de tener un únio planeta o
sistema planetario para el estudio, ahora podemos ser apaes de desribir toda una po-
blaión. Si bien esta poblaión sigue siendo más hia de lo que nos gustaría que fuera,
ya permite obtener una gran informaión de forma estadístia (Udry y Santos, 2007)
que nos ayuda a imponer otas a los modelos de formaión y supera lo que un únio
objeto de estudio puede aportar.
Paralelamente al desubrimiento de más y más produtos nales del proeso de
formaión planetaria, grandes proyetos de búsqueda observaional han omenzado a
araterizar las ondiiones iniiales de este proeso, es deir, los disos protoplanetarios
(Andrews et al., 2009, 2010; Isella et al., 2009). Graias a estas observaiones, empezamos
a ser apaes de determinar la probabilidad de ourrenia de las ondiiones iniiales
para la formaión de sistemas planetarios, omo ser la metaliidad del diso, su masa,
tamaño o esala de tiempo de disipaión.
1.3. Modelos de poblaión artiial de exoplanetas
Estos dos onjuntos de datos observaionales haen posible una nueva e interesante
lase de estudios teórios de formaión de planetas: la síntesis de poblaiones planetarias
generadas usando el método de Monte Carlo. Esta nueva lase de modelo teório sirve
de enlae entre los dos grupos de observaiones, tomando las distribuiones observadas
de las propiedades del diso y utilizándolas omo ondiiones iniiales para modelar el
proeso de formaión planetaria.
Estos modelos semi-analítios, permiten formar una gran antidad de planetas on
poo osto omputaional, analizar estadístiamente esta muestra de exoplanetas arti-
iales y ompararlos on los exoplanetas reales que son observados, de forma tal de
estableer riterios y otas a las teorías de formaión planetaria. Esto puede responder
a la pregunta de si la diversidad observada en los planetas extrasolares es simplemen-
te onseuenia de la diversidad de las propiedades del diso. Como veremos, estos
estudios han demostrado ser muy frutíferos, ya que no sólo permiten reproduir las
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observaiones, sino también mostrar los vínulos y las orrelaiones entre las diferentes
ondiiones iniiales y las araterístias de los planetas resultantes, haiendo grandes
aportes al meanismo de formaión. Por último, pero no menos importante, este enfoque
permite optimizar las búsquedas en el futuro y el desarrollo y mejoras en la instrumen-
taión uando se ombina on el sesgo en la deteión para un método de observaión
en partiular.
Los pioneros en este tipo de estudios fueron Ida y Lin, quienes muestran en una serie
de trabajos (2004a, 2004b, 2005, 2008a, 2008b) el desarrollo de un modelo de formaión
de un planeta por diso protoplanetario. Su trabajo es simple pero onserva gran parte
de la físia relevante en el proeso de formaión planetaria. Ellos se basaron en trabajos
previos realizados por Mizuno (1980), Bodenheimer & Pollak (1986) y Pollak et al.
(1996) para la formaión de los planetas gigantes. Con este modelo llevaron a abo un
gran número de simulaiones numérias on ondiiones iniiales tomadas al azar, pero
respetando lo observado en disos protoplanetarios hasta ese momento, formando una
enorme poblaión de planetas artiiales, que utilizan para imponer otas a las teorías
de formaión a través del análisis estadístio de la poblaión artiial enontrada.
Aunque hubo otros trabajos de similares araterístias en donde se rea una pobla-
ión artiial de planetas (ver por ejemplo, Mordasini, Alibert & Benz, 2009 y Mordasini
et al., 2009), en ninguno de estos modelos se forman sistemas planetarios de múltiples
planetas, sino úniamente un planeta por diso protoplanetario. Si bien estos trabajos
muestran resultados prometedores para expliar algunas de las propiedades observadas,
estos resultados no fueron obtenidos en un maro realista de formaión, dado que los
planetas no se originan de forma aislada y el heho de onsiderar la formaión simul-
tánea de varios embriones por diso puede ambiar de forma sustanial los resultados
obtenidos, omo puede verse por ejemplo en el trabajo de Guilera et al. (2010), quienes
muestran que la formaión simultánea de Júpiter y Saturno inhibe el reimiento de este
último, haiendo mayores las esalas de tiempo de formaión.
El heho de onsiderar la formaión simultánea de varios planetas en un mismo diso,
orbitando la misma estrella entral, aota la antidad de sólidos y gas disponible para
el reimiento de los mismos, omo pasa en la realidad. Por otra parte al haber varios
planetas reiendo muy era el uno del otro, pueden ourrir enuentros eranos o
inluso violentas olisiones entre ellos, heho que es una potenial fuente de reimiento
para los planetas y que es de vital importania a la hora de determinar las araterístias
nales de los planetas omo ser su masa, parámetros orbitales y de rotaión. Sumado
a esto, el formar varios planetas en simultáneo nos posibilita a analizar la arquitetura
de los sistemas planetarios resultantes y determinar ual es la estrutura de sistemas
planetarios que esperamos enontrar en el Universo, explorando diferentes esenarios
posibles y las probabilidades de enontrar planetas omo el nuestro en ada uno de
ellos, por ejemplo.
Con esta motivaión, es el objetivo de esta tesis desarrollar un modelo semi-analítio
para formar sistemas planetarios de múltiples planetas que nos permita formar
CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN 8
una gran poblaión de sistemas planetarios artiiales, analizarlos estadístiamente,
ompararlos on las observaiones y de esta forma expliar algunas araterístias de
la muestra observada, que aún no fueron interpretadas, estableiendo otas y nuevos
riterios a tener en uenta para los modelos de formaión planetaria y que nos per-
mita haer prediiones aera de la naturaleza de los sistemas planetarios que serán
enontrados en los proximos años.
Capítulo 2
¾Qué nos dien las observaiones?
No habrá nada que impida una innidad de mundos
Epiuro
Hasta el año 1995, el únio sistema planetario onoido era el nuestro, on lo ual,
las teorías de formaión se basaban en un únio objeto de estudio. Nuestro Sistema
Solar fue el únio sistema planetario onoido durante miles de años, lo que trajo omo
onseuenia que sea el sistema del que más informaión tenemos, pero también el que
más interrogantes nos trae.
En la déada del 90 se enontró el primer objeto de araterístias planetarias y a
partir de ese momento, la tasa de desubrimientos se disparó de forma exponenial, omo
podemos observar en la gura 2.1, que muestra la tasa de desubrimiento de planetas
extrasolares.
A lo largo de este apítulo presentaremos las araterístias prinipales de los plane-
tas onoidos hasta ahora, inluyendo tanto a nuestros veinos del Sistema Solar, omo
a los planetas extrasolares, tratando de haer énfasis en la diversidad de problemas que
quedan por resolver, ontextualizando a esta tesis dotoral.
2.1. Caraterístias del primer sistema planetario des-
ubierto: nuestro Sistema Solar
Nuestro Sistema Solar esta ompuesto por el Sol, los planetas, sus satélites y demás
objetos menores. Durante muho tiempo se usó un modelo de Sistema Solar en donde
la Tierra estaba en el entro mientras que el Sol, la Luna y los otros planetas (en ese
momento se onoían 5) orbitaban a su alrededor. Éste era el modelo que el egipio
Ptolomeo propuso en el siglo II antes de Cristo y se mantuvo vigente hasta que en el
9
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Figura 2.1: Histograma que muestra el número de exoplanetas desubiertos por año,
desde que se enontró el primer planeta extrasolar, hasta nes del año 2010. Fuente:
http://exoplanets.org/
siglo XVI fue reemplazado por el modelo que el osado Copérnio propuso, en donde
saó a la Tierra del entro del Sistema Solar para ubiar al Sol, heho que le valió una
fuerte oposiión de la iglesia. De todas formas este modelo tampoo era perfeto y fue
reemplazado por el que utilizamos hoy en día, en donde el Sol está en el entro y los
planetas se mueven en órbitas exéntrias a su alrededor, ambio que fue introduido
por el astrónomo alemán Johannes Kepler algunas déadas más tarde.
Nuestro onoimiento del Sistema Solar se ha disparado en las últimas déadas de-
bido prinipalmente a la exploraión interplanetaria. Las misiones enviadas nos han
proporionado muha informaión de los planetas, así omo de una diversa oleión de
satélites, y demás uerpos del Sistema Solar. Por su parte, las observaiones desde Tie-
rra también han seguido produiendo nuevos e interesantes desubrimientos y sumado
a esto, los telesopios que se enuentran orbitando nuestro planeta, han proporionado
informaión en longitudes de onda no aesibles desde la superie de la Tierra. De esta
manera, tenemos una gran antidad de informaión sobre los planetas, sus satélites, pla-
netas enanos y aera de los numerosos uerpos menores, que nos han enseñado que ada
objeto es el resultado de una ombinaión diferente de araterístias físias, químias
y proesos dinámios, que hiieron que sea únio.
Por otro lado, hay grandes tendenias sistemátias y similitudes que son laves para la
historia oletiva del Sistema Solar. Tal omo lo observamos hoy en día, nuestro Sistema
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pareería ser globalmente ordenado, en el sentido en que todos los uerpos se mueven en
la misma direión y están asi en el mismo plano. También podemos observar que los
planetas terrestres se ubian en la parte interna, más era del Sol y luego se ubian los
planetas gigantes. Todas estas araterístias globales nos dan muha informaión que
onstituyó la base para la teoría de formaión del Sistema Solar.
Aunque no pudimos observar los eventos que llevaron a su formaión y posterior
evoluión, muha informaión puede obtenerse estudiando su estrutura atual y es por
este motivo que onsideramos el onoimiento de las prinipales araterítias de los
planetas de nuestro Sistema Solar omo fundamental para omprender su historia y
posibilitar el planteo de una teoría de génesis de nuestro sistema planetario.
2.1.1. Algunas deniiones...
Primero que nada menionemos que es lo que diferenia un planeta de una estrella.
Los objetos subestelares (entre los uales se enuentran los planetas), son uerpos elestes
uya masa es menor a la mínima masa neesaria para que la fusión de hidrógeno se
produza o sea sostenida durante esalas de tiempo signiativamente largas. Esta masa
mínima es de aproximadamente 0,08M⊙, pero puede variar un poo, dependiendo de
la omposiión químia de la estrella. Entre los objetos subestelares enontramos a las
enanas marrones, planetas, satélites, planetas enanos y demás uerpos menores omo
son los ometas y asteroides. En esta tesis nos onentraremos en los planetas y es por
eso que daremos su deniión.
Por supuesto que dar una deniión de planeta no es tarea fáil. Antiguamente la
palabra planeta era usada para denir a aquellos astros que brillaban pero tenían un
movimiento diferente del de las estrellas. Planeta, tiene su raíz en la palabra griega
πλανητησ y se ree que fue usada ientíamente por primera vez en la teoría helioén-
tria de Copérnio, pero de auerdo on este esrito, planeta era todo uerpo que, omo
la Tierra, giraba alrededor del Sol.
Este onepto prevaleió durante muho tiempo, inluso uando se desubrió Ceres
en el año 1801, se pensó en un prinipio que era un planeta, hasta que debido a su
tamaño (era muy pequeño omo para verse omo un diso por un telesopio) y al heho
de que se desubrieron otros objetos también pequeños en la misma región, hiieron que
se pensara en una nueva lase de objetos que, si bien giraban alrededor del Sol, no tenían
el tamaño suiente omo para ser un planeta y les dieron el nombre de asteroide.
Hae 80 años, uando Clyde Tombaugh desubrió a Plutón, se pensó inorretamente
que éste era el planeta responsable de las irregularidades en el movimiento de Neptuno y
fue oloado inmediatamente en la lista de planetas, a pesar de que no se onoía su masa.
Plutón permaneió on esta lasiaión aún luego de que se supiera que era un objeto
muy pequeño, muho menor que todos los planetas onoidos hasta ese momento. Pero
en el año 1992, Jewitt & Luu desubrieron el primero de miles de objetos que orbitan
más allá de la órbita de Neptuno, en lo que fue denominada la región transneptuniana.
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Entre estos ∼ 2000 objetos, se desubrió 2003 UB313 (Brown & Trujillo, 2003), que tiene
una masa similar a la de Plutón. Este objeto, fue más tarde denominado Eris, quien es
el Dios de la disordia y que es un nombre muy apropiado dado que fue éste uno de
los astros que trajo de nuevo la disusión aera de la neesidad de dar una deniión
de planeta. La Unión Astronómia Internaional (IAU por sus siglas en inglés), es la
responsable de nombrar a los uerpos planetarios y sus satélites desde prinipio del siglo
XX y era entones la responsable dar una deniión de planeta.
En la asamblea general de la IAU llevada aabo en Praga en el año 2006, se resolvió
1
que planeta es todo uerpo del Sistema Solar que no es un satélite y umple:
(a) que está en órbita alrededor del Sol,
(b) que tiene suiente masa omo para que su propia gravedad ontrarreste las fuerzas
de uerpo rígido y adquiera una forma uasi esféria, orrespondiente al equilibrio
hidrostátio y,
() que ha vaiado la veindad de su orbita.
En el último punto lo que se quiere deir es que no debe haber ningún uerpo de
tamaño similar o mayor al planeta en las eranías de la órbita del mismo, a exepión
de sus satélites y de los Troyanos, si los tuviera. De esta manera nuestro Sistema Solar
está ompuesto por 8 planetas: Merurio, Venus, Tierra, Marte, Júpiter, Saturno, Urano
y Neptuno. Veamos las prinipales araterístias de estos planetas.
2.1.2. Planetas terrestres
A los planetas terrestres también se los llama planetas interiores o roosos y orde-
nados de auerdo a su distania al Sol son: Merurio, Venus, la Tierra y Marte. Estos
planetas tienen un porentaje muy bajo de la masa total de nuestro sistema planetario,
sin embargo, su importania radia en que uno de ellos es el únio planeta onoido que
alberga vida.
Los planetas terrestres se araterizan por tener una superie sólida y una pequeña
atmósfera, formada a partir de la liberaión de gases debido a impatos durante su for-
maión. En todos estos planetas los impatos on otros embriones durante su formaión
jugaron un papel fundamental en determinar sus araterístias físias y propiedades
dinámias. En la tabla 4.1 podemos ver algunas de las prinipales araterístias de
estos planetas.
Como podemos observar en la tabla, nuestro planeta es el planeta terrestre on
mayor masa, seguido por Venus, Marte y nalmente Merurio, el planeta más pequeño
del Sistema Solar. Pero el heho de ser el planeta menos masivo no lo hae menos
1
resoluión b5 de la Asamblea General de la IAU
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Cuadro 2.1: Prinipales aráterístias de los planetas terrestres de nuestro Sistema
Solar. En la tabla la inlinaión se toma respeto del plano medio de la órbita de la
Tierra alrededor del Sol.
Nombre Masa [gr℄ Semieje Mayor [UA℄ Exentriidad Inlinaión Obliuidad
Merurio 3,3× 1026 0,387 0,206 7◦ 0,1◦
Venus 4,9× 1027 0,723 0,007 3,4◦ 177,4◦
Tierra 6× 1027 1 0,017 0◦ 23,5◦
Marte 6,4× 1026 1,524 0,093 1,8◦ 25,2◦
importante. Por el ontrario, Merurio es una parte fundamental del rompeabezas de
nuestro Sistema Solar, aunque sabemos menos de este planeta que lo que sabemos de
ualquier otro. Si miramos las exentriidades, vemos que a exepión de Merurio,
todos tienen bajas exentriidades, siendo sus órbitas asi irulares y uando miramos
las inlinaiones de las órbitas respeto de la órbita media de la Tierra, enontramos
que Merurio es el planeta uya órbita tiene la mayor inlinaión. Además, Merurio
es el planeta más erano al Sol y las fuertes mareas hiieron que sea el únio planeta
terrestre en estar en una resonania spin-órbita 3:2, lo que india que por ada tres
rotaiones, ompleta dos órbitas alrededor de nuestra estrella entral. Como también
puede verse en la tabla 4.1, Merurio es el planeta terrestre que atualmente tiene la
obliuidad más hia, aunque su evoluión es un tema de estudio que no esta resuelto
(Rambaux & Bois, 2004; Yseboodt & Margot, 2006; Correia & Laskar, 2010). Agregado
a esto, la estrutura interna de Merurio es únia en el Sistema Solar e impone algunos
interrogantes aera del origen de éste planeta (Siegfried & Solomon, 1947; Benz et al.,
1988; Wetherill, 1994; Malavergne et al., 2010), que afeta también a la formaión y
evoluión de todos los planetas terrestres.
Pero Merurio no es el únio planeta en presentar interrogantes, ada planeta te-
rrestre tiene algo que lo arateriza, lo hae únio y presenta una inógnita a develar si
queremos onoer la historia de nuestro Sistema Solar. Una de las prinipales arate-
rístias del planeta Venus es su densa atmósfera, la ual fue estudiada por era de 22
misiones que se enviaron a Venus on este n y la onvirtieron en la segunda atmósfera
más estudiada del Sistema Solar, luego de la de nuestro planeta. Venus tiene además
un período orbital de aproximadamente 224,7 días y una rotaión en sentido retrógrado
que es más lenta, on una duraión de 243,02 días. Como vemos en la tabla 4.1, la obli-
uidad de este planeta es de 177,4◦, la mayor obliuidad del Sistema Solar y que además
plantea el desafío de tratar de expliar su origen, omo puede verse en los trabajos de
Goldreih & Peale (1970), Laskar & Robutel (1993) y en Correia & Laskar (2001), por
itar algunos ejemplos.
Muho del interés en el planeta Marte se entra en la historia de su superie y los
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volátiles atmosférios omo el agua y el dióxido de arbono. La razón de este interés
radia en que estos volátiles ontrolaron los ambios en el medio ambiente mariano, y
entender la historia del agua y el lima en Marte es importante para la búsqueda de vida
en ese planeta. Por otro lado, si queremos omprender la evoluión del lima mariano
debemos estudiar la obliuidad del planeta (Jakosky et al., 1995; Nakamura & Tajika,
2003). Al igual que en todos los planetas terrestres, la obliuidad de Marte es un tema
de investigaión no resuelto. Atualmente Marte tiene una obliuidad erana a la de la
Tierra (omo puede verse en la tabla 4.1), aunque algunos estudios determinaron que
ésta sufre variaiones (Ward, 1973; Ward & Rudy, 1991) y atualmente se ree que tiene
un omportamiento aótio (Laskar & Robutel, 1993; Touma & Wisdom, 1993) y por lo
tanto el atual no sería su valor primordial.
Finalmente nos queda el planeta Tierra. Si bien nuestro planeta es el mayor de los
planetas terrestres y además es el únio planeta onoido hasta ahora en el que hay
vida, se paree en algo a sus veinos roosos: tiene volanes, ráteres de impato en
su superie, atividad tetónia...aunque es el únio planeta que atualmente tiene
atividad geológia en su interior. Nuestro satélite es uno de los más grandes en todo el
Sistema Solar y es también muy importante para el desarrollo de la vida en la Tierra dado
que permite que tengamos una obliuidad estable (Laskar et al., 1993). La formaión de
la Luna es un tema de profundo debate (Ringwood et al, 1990; Ringwood et al, 1991;
Pahlevan & Stevenson, 2007), aunque el esenario de formaión a partir de un impato
on la Tierra primitiva sigue siendo el más aeptado (Canup & Asphaug, 2001; Wiehert
et al., 2001; Canup, 2004; Canup, 2008).
Nuestro planeta es el únio planeta en el Universo en el que se sabe que hay vida. Uno
de los omponentes prinipales para el desarrollo de la vida en nuestro planeta es el agua,
y si bien el agua es abundante en el Sistema Solar, en la Tierra es en el únio lugar de todo
el Sistema Solar en el que se dieron las ondiiones para que ésta se enuentre de forma
abundante en estado líquido sobre la superie del planeta. Los prinipales responsables
de que se enuentre tanta agua en nuestro planeta son los planetas gigantes, quienes
eyetaron asteroides al Sistema Solar interior, los uales impataron on nuestro planeta
trayendo gran parte del agua primitiva (Raymond et al., 2009; Lunine et al., 2009). La
formaión y evoluión de nuestro planeta, su satélite y onseuentemente nuestra propia
existenia, esta ligada a la del resto de los planetas del Sistema Solar y es por esto que
es importante estudiar la formaión oletiva del Sistema Solar para tener una mejor
omprensión de nuestra propia historia.
2.1.3. Planetas gigantes
Júpiter, Saturno, Urano y Neptuno son los planetas gigantes de nuestro Sistema So-
lar. Estos planetas dominan la masa planetaria y el momento angular total del Sistema,
por lo que una omprensión de su formaión y evoluión es fundamental para reonstruir
la historia de nuestro sistema planetario. También se ree que han jugado un papel im-
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Cuadro 2.2: Prinipales araterístias de los planetas gigantes de nuestro Sistema Solar.
Nombre Masa [gr℄ Semieje Mayor [UA℄ Exentriidad Inlinaión Obliuidad
Júpiter 1,9× 1030 5,203 0,048 1,3◦ 3,1◦
Saturno 5,7× 1029 9,537 0,054 2,5◦ 26,7◦
Urano 8,7× 1028 19,189 0,047 0,8◦ 97,9◦
Neptuno 1× 1029 30,070 0,009 1,8◦ 28,8◦
portante en la evoluión dinámia de los planetas terrestres, habiendo sido la prinipal
ausa de los impatos de asteroides sufridos por la Tierra, que trajeron gran parte del
agua primitiva (Raymond et al., 2009; Lunine et al., 2009).
A diferenia de los planetas terrestres del Sistema Solar interior, que tienen una
superie sólida ompuesta prinipalmente de roas, los planetas gigantes se omponen
de hielos y gas a presiones y temperaturas que no permiten la formaión de una ostra
superial. Si bien en el esenario más aeptado se estima que tienen núleos roosos,
estos planetas son totalmente gaseosos en sus apas observables.
A los planetas gigantes los podemos dividir en dos ategorías (por ejemplo, Irwin,
2003). Júpiter y Saturno son ejemplos de gigantes gaseosos, uya mayor parte está
dominada por hidrógeno gaseoso y helio. Urano y Neptuno, en ambio, son en su mayoría
ompuestos de hielos de agua, amoníao y metano, aunque también tienen una gran
atmósfera ompuesta prinipalmente por hidrógeno y helio. En la tabla 2.2 se enuentran
las prinipales araterístias de estos planetas.
En la tabla podemos ver que una de las grandes diferenias entre estos planetas y los
planetas terrestres es la masa. Júpiter, Saturno, Urano y Neptuno tienen grandes masas,
siendo Urano el más pequeño y aún así 14 vees más masivo que el mayor de los planetas
terrestres. Otra osa que se destaa en la tabla 2.2 son las pequeñas exentriidades que
observamos en estos planetas, que tienen órbitas asi irulares. Finalmente si miramos
las obliuidades, enontraremos que a exepión de Urano, todos tienen obliuidades
bajas. Urano es la exepión. Este planeta se enuentra inlinado más de 90 grados
desde la normal al plano de su órbita y si bien se propusieron varias teorías para expliar
su gran obliuidad (ver por ejemplo, Kubo-Oka & Nakazawa, 1995; Abel & Alexander,
2001; Boué & Laskar, 2010), la ausa de la inlinaión de Urano es una de las grandes
inógnitas aera de este planeta y de todo nuestro Sistema Solar.
De auerdo on el esenario más aeptado para expliar su formaión, éstos planetas
se habrían formado primero aretando hielo y roa, lo que habría dado origen al núleo,
y luego habría omenzado la areión gaseosa (Pollak et al., 1996; Alibert et al., 2005;
Hubikyj et al., 2005; Benvenuto & Brunini, 2005), la que tuvo que ourrir antes de que el
gas se haya disipado de la nebulosa primordial. Un esenario alternativo propone que la
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formaión de estos planetas ourre rápidamente a partir de inestabilidades gravitatorias
en la nebulosa primordial
2
(Boss, 1997, 1998). La disusión aera de la formaión de
estos planetas todavía esta abierta y junto on el onoimiento de su estrutura interna,
onstituyen los dos grandes interrogantes aera de los planetas gigantes y de todo el
Sistema Solar.
2.2. Más allá de nuestro Sistema Solar
En la seión 2.1.1 se estableió la deniión de planeta la ual se reere exlusiva-
mente a objetos elestes que perteneen a nuestro Sistema Solar. Sin embargo, desde el
año 1992, uando se desubrió el primer objeto de araterístias planetarias orbitando
un astro que no es el Sol, surgió la neesidad de darles un nombre a estos objetos que
tienen las araterístias de planetas pero se enuentran fuera del Sistema Solar.
Si bien la deniión oial aún no fue estableida, se les suele llamar exoplanetas
o planetas extrasolares a los objetos que umplen on las ondiiones b) y ) de la
deniión de planeta (ver seión 2.1.1), pero que orbitan una estrella que no es el Sol,
aunque también se han desubierto los llamados exoplanetas libres, que son objetos
que umplen on las ondiiones b) y ), pero no se enuentran orbitando ningún astro
(Béjar et al., 2001; Luas et al., 2001; Zapatero Osorio et al., 2002), aunque nosotros
no nos referiremos a ellos a lo largo de esta tesis y siempre que se hable de exoplanetas
o planetas extrasolares estaremos reriéndonos a aquellos objetos que se enuentran
orbitando un astro entral.
La gura 2.2 nos muestra el diagrama de masas y semiejes de los exoplanetas desu-
biertos hasta la feha. En este diagrama los exoplanetas se ubian de una forma parti-
ular que nos proporiona una buena forma de visualizar algunas propiedades omunes
de los planetas extrasolares que reejan de esta manera su esenario de formaión. En
el diagrama podemos distinguir prinipalmente dos poblaiones de exoplanetas. Una
poblaión de objetos on muha masa a distanias muy ortas de la estrella entral (de
aquí en adelante los denominaremos poblaión I) y una aumulaión de objetos más allá
de 1 UA (llamada poblaión II). Con el objetivo de expliar la presenia de estas dos
poblaiones, neesitamos reonstruir su proeso de formaión, empezando por reonoer
uáles fueron las ondiiones iniiales a partir de las uales se originaron.
Los planetas se forman a partir del diso de gas y polvo que se forma alrededor de una
estrella reién naida. Si queremos onoer uáles son las típias ondiiones iniiales a
partir de las uáles surge la formaión de un sistema planetario, neesitamos onoer las
prinipales araterístias de estos disos protoplanetarios.
2
Una disusión más detallada de las dos teorías de formaión de planetas gigantes será desarrollada
en la seión 3.5
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Figura 2.2: En la gura observamos la distribuión atual de masas y semiejes de exo-
planetas observados. Los exoplanetas orbitando estrellas binarias o sistemas múltiples
fueron exluidos de la muestra.
2.2.1. Disos protoplanetarios
En nuestro Sistema Solar, los vetores momento angular de los planetas y el Sol
están asi alineados entre ellos. Esto llevó a desarrollar la idea de que los planetas del
Sistema Solar se formaron a partir de un diso protoplanetario de material que orbitaba
alrededor del Sol primitivo.
La idea de que los planetas se forman a partir de disos protoplanetarios formados
alrededor de la protoestrella, implia que las propiedades de los sistemas planetarios
están diretamente relaionadas on aquellas de los disos en los que naieron. Por este
motivo omprender la evoluion del diso lleva naturalmente a la omprensión de la
naturaleza del sistema planetario resultante y es por esto que es tan importante su
observaión y araterizaión.
Deteión
Muho del onoimiento que tenemos aera de los disos protoplanetarios se deriva
de observaiones realizadas en estrellas T Tauri. Estas son estrellas reién naidas, que
tienen entre 105 y 107 años, de tipo espetral G, K o M, originalmente identiadas
por sus otras araterístias observaionales: fuertes líneas de emisión de Balmer, exeso
ultravioleta y emisión infrarroja, variabilidad y evidenia de outows. Este exeso en el
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infrarrojo alrededor de muhas de estas estrellas estaría indiando la presenia de un
uerpo de gran área y baja temperatura que aompaña a la estrella entral, lo que se
interpretó omo la existenia de un gran diso de polvo y gas que la rodea (Bekwith &
Sargent, 1993).
Las primeras imágenes de disos irumestelares se obtuvieron a mediados de los 80,
on observaiones interferométrias en el ontinuo de emisión milimétrio y algunos años
después on imágenes de alta resoluión en el óptio e infrarrojo (Koerner et al., 1998).
A partir de allí, muhos disos fueron observados, tanto desde telesopios en tierra, omo
en el espaio (mirar por ejemplo, Roddier et al., 1996; Stapelfeldt et al., 1998; Potter
et al., 2000; Krist et al. 2000; Andrews et al., 2009; Isella et al., 2009; Andrews et al.,
2010).
Veamos algunas de las prinipales araterístias de estos disos formados alrededor
de estrellas reién naidas.
Caraterístias
Tamaño, estrutura y masas de los disos protoplanetarios. Las diferenias en
las propiedades estruturales de los disos son el resultado de la diversidad de algunos
parámetros fundamentales omo ser el momento angular total, sus masas, omposiión
químia y ampos magnétios, durante el olapso de de la nube moleular (Hueso &
Guillot, 2005). Por otro lado, en regiones de alta densidad estelar, las estrellas eranas
también pueden inueniar la estrutura y dinámia de los disos a través de enuentros
eranos o de la fuerte radiaión emitida por las mismas. Haen falta investigaiones de-
talladas aera de la estrutura y origen de los disos, para mejorar nuestra omprensión
de la formaión de los sistemas planetarios.
Sin embargo, aunque la estrutura de los disos protoplanetarios aún no está bien
determinada, algunos trabajos presentados reientemente (Andrews et al., 2009; Isella et
al., 2009; Andrews et al., 2010) modelan la densidad de gas y sólidos utilizando soluiones
de similitud para disos de areión visosos
3
(Hartmann et al.,1998). De auerdo on
este modelo, la densidad superial de gas y sólidos estaría bien representada por una
ley de potenias en la parte interna del diso, seguido por un deaimiento exponenial.
El radio a partir del ual las densidades deaen exponenialmente se denomina radio
araterístio del diso, Rc, y los valores típios de esta antidad pueden verse en la
gura 2.3, en donde se muestra un histograma on los valores de Rc hallados para los 17
disos observados por Andrews et al. (2009, 2010) sumados a los 14 disos observados
por Isella y olaboradores (2009). En esta gura puede notarse que la mayoría de los
disos onentran su material dentro de las 100 UA, aunque algunos pueden extenderse
hasta era de 1000 UA.
3
los modelos para representar la estrutura de los disos protoplanetarios serán expliados en detalle
en la seión 4.4.1
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Figura 2.3: Histograma de los radios araterístios de los disos protoplanetarios ob-
servados por Andrews et al. (2009, 2010) e Isella et al. (2009). Los radios araterístios
están en unidades astronómias.
Por otro lado, la gura 2.4 nos muestra un histograma on las masas de los disos
derivadas de las observaiones y los modelos numérios. De auerdo on estos resultados,
los disos protoplanetarios tienen masas entre 0,003 y 0,5 masas solares, aunque la gran
mayoría de estos disos tiene 0,05.
Estas araterístias de los disos son de gran importania dado que la masa nos
die on uanta materia prima se uenta para formar al sistema planetario y el radio
del diso nos india hasta donde se enuentra distribuída.
Edad de los disos protoplanetarios. Los disos no permaneen siempre on su
masa y estrutura primordial. Hay proesos que atúan redistribuyendo la masa, trans-
formando el polvo en partíulas de mayor tamaño, y dispersando la mayor parte del gas
y el polvo.
Estos proesos son los responsables de deidir el destino del sistema planetario. Por
un lado, sabemos que uando las partíulas de polvo son lo suientemente pequeñas
están ligadas al gas y por lo tanto si el gas se dispersa antes de que estas partíulas
hayan tenido la oportunidad de reer, todo el polvo se perderá y los planetesimales y
planetas no podrán formarse. Aún si hubiera tiempo para que las partíulas de polvo
se oagulen formando embriones planetarios, la formaión de planetas gigantes omo
Júpiter y Saturno se verá trunada si el gas se dispersa antes de que omiene el proeso
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Figura 2.4: En la gura se muestra un histograma de las masas de los disos protoplane-
tarios observados por Andrews et al. (2009, 2010) e Isella et al. (2009). Las masas están
en masas solares.
de areión gaseosa (Pollak et al, 1996). Por otra parte, y omo veremos más adelante,
la dispersión de gas afeta a la migraión planetaria e inuye en los parámetros orbitales
de los planetas (Kominami e Ida, 2002). Todo esto hae que onoer la evoluión de los
disos y ual será la duraión de los mismos sea fundamental para onoer el destino del
sistema planetario.
En la gura
4
2.5 podemos ver las edades de la muestra de estrellas en un dado
úmulo en funión de la fraión de estrellas on disos en diho úmulo. Cada punto
representa los datos para un dado úmulo jóven observado, los uales ordenados de
auerdo a su edad (desde el más jóven) son: NGC 2024, NGC 1333, Taurus, Cúmulo
de la nebulosa de Orion, NGC 7129, NGC 2068/71, Cha I, IC 348, σ Ori, NGC 2264,
Tr 37, Ori OB1b, Upper So, NGC 2362, γ Vel, λ Ori, η Cha, TW Hya, 25 Ori, NGC
7160, β Pi, UCL/LCC. La línea llena nos muestra el mejor ajuste que se obtuvo para
araterizar la esala típia de disipaión de los disos protoplanetarios, la ual es de
2,5× 106 años. Pero en la gura podemos ver que hay estrellas de hasta 15 millones de
años en las que todavía se observan disos, aunque la mayoría de los disos se enuentra
en estrellas jóvenes, tal omo habían enontrado autores omo Haish et al. (2001) y
Hernández et al. (2007), por menionar algunos.
El gas y el polvo de un diso desaparee por diversos motivos. Por un lado, hay
4
Este gráo fue extraído del trabajo de Mamajek, 2009
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Figura 2.5: La gura muestra la edad de la muestra de estrellas omo funión de la
fraión de estrellas on disos primordiales observados en úmulos jóvenes. El mejor
ajuste enontrado en esala logarítmia se enuentra graado on la línea llena, el
ual nos die que la esala de disipaión del diso araterístia de la muestra es de
2,5 × 106 años. En la gura se enuentra graada la informaión de los siguientes
úmulos nombrados desde el más joven al más viejo: NGC 2024, NGC 1333, Taurus,
Cúmulo de la nebulosa de Orion, NGC 7129, NGC 2068/71, Cha I, IC 348, σ Ori, NGC
2264, Tr 37, Ori OB1b, Upper So, NGC 2362, γ Vel, λ Ori, η Cha, TW Hya, 25 Ori,
NGC 7160, β Pi, UCL/LCC. (Este gráo fue extraído del trabajo de Mamajek, 2009)
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una areión de gas haia la estrella entral (Hartmann et al., 1998), que ausa una
disminuión gradual de la densidad superial del diso. Observaionalmente, se observa
que sólo el 10% de las estrellas jóvenes on disos observados tienen disos en un estado
intermedio, disos de transiión, lo que estaría indiando que estos disos son poo
omunes y por lo tanto se inere que el tiempo de esala para la disipaión del diso
es menor que el prediho por el efeto de drenaje visoso úniamente (Simon & Prato,
1995; Wolk & Walter, 1996). Hollenbah et al., (2000) disuten éste y otros meanismos
y enontraron que este drenaje visoso es el prinipal meanismo de dispersión en el
interior del diso, pero es neesario otro meanismo que atúe rápido y eientemente
dispersando el gas en las partes exteriores del diso.
Una pista que proporionó un meanismo más eiente de remoión del diso gaseoso
fue proporionada por observaiones realizadas en estrellas de baja masa, expuestas al
fuerte ujo produido por estrellas masivas eranas en el úmulo del Trapeio, ubiado
en el entro de la Nebulosa de Orión (O'Dell, Wen y Hu, 1993). Las imágenes revelan
nubes que rodean las estrellas jóvenes on disos, lo que se interpreta omo la fotoeva-
poraión y el esape de gas en el diso omo resultado de la ionizaión produida por la
radiaión externa (Johnstone, Hollenbah y Bally, 1998). Sumado a esto, observaiones
fotométrias y espetrosópias realizadas por algunos surveys de disos protoplaneta-
rios, pareen sugerir que los disos primordiales observados alrededor de estrellas poo
masivas duran más que aquellos detetados alrededor de estrellas de alta masa (Lada
et al., 2000; Lada et al., 2006; Carpenter et al., 2006), lo ual esta sugiriendo algún
meanismo de disipaión independiente de la evoluión visosa del diso.
Este proeso es relativamente simple (ver por ejemplo, Hollenbah et al., 1994) y se
basa en que el gas de las apas más superiales del diso es ionizado y alentado por
fotones ultravioleta. La temperatura en este gas superial aumenta a valores eranos a
los diez mil grados kelvin, lo que oasiona que la veloidad del sonido en el gas aliente
supere a la veloidad Kepleriana loal. Por lo tanto, el gas se desliga y se aleja del
diso omo un viento térmio. Este proeso puede ourrir independientemente de si el
ujo ultravioleta surge de una fuente externa, omo una estrella masiva erana, o de la
misma estrella entral.
2.2.2. Planetas extrasolares
Nos llevó miles de años explorar nuestro propio planeta y tardamos algunos siglos en
omprender nuestros planetas veinos, que aún hoy siguen siendo un tema de profunda
investigaión. Tampoo hemos explorado los onnes de nuestro propio Sistema Solar,
pero ada semana se desubren mundos nuevos. Como ya hemos diho, se onoen
más de 500 exoplanetas... y seguimos ontando. Aunque el prinipal objetivo de esta
búsqueda es puramente losóo y tiene que ver on nuestra neesidad de enontrar
nuestro lugar y desubrir si somos los únios en el Universo, en los años que llevamos de
búsqueda se fueron desubriendo nuevos rumbos, mundos impensados que nos llevaron
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a replantearnos los onoimientos que reíamos tener aera de la formaión y evoluión
planetaria.
Como podemos ver en la gura 2.2, hemos enontrado planetas omo Júpiter a distan-
ias 10 vees menores de lo que nosotros nos ubiamos del Sol, los llamados Hot-Jupiters
o Júpiters alientes en lara alusión a las temperaturas de estos planetas debido a su
eranía on la estrella entral. Pero esto no terminó ahí. También hemos enontrado
los llamados Neptunos alientes, y por otro lado enontramos planetas muy fríos, ex-
tremadamente lejos de su estrella si omparamos on lo que estamos aostumbrados a
ver en nuestro Sistema Solar. También se han desubierto planetas denominados super
Tierras, planetas roosos pero de tamaños eranos a 10 vees nuestro planeta...pero
aún no enontramos ninguno semejante al nuestro. Será porque son poo llamativos, en
el sentido de que ver un planeta tan pequeño y tenue entre el resplandor de su estrella
es omo tratar de ver una luiérnaga al lado de un faro. Sin embargo, los avanes en
las ténias observaionales haen que fantaseemos on desubrir mundos semejantes al
nuestro.
Si nos onentramos en la muestra de exoplanetas observados hasta ahora, enontra-
mos que presenta objetos muy diversos, pero debemos tener en uenta que esta muestra
se enuentra desviada haia los planetas que somos apaes de detetar on la tenología
atual. Si queremos onoer uales son las prinipales araterístias de esta poblaión
y si ésta representa a la poblaión real, neesitamos onoer uáles son los métodos para
detetarlos, así omo las limitaiones de los mismos.
Métodos de deteión
La luz de los planetas es muy tenue, dado que no reejan una antidad de luz similar
a la produida por una estrella. De todas formas, aunque el ontraste de brillo entre la
estrella y el planeta haen que en la mayoría de los asos no podamos verlos, su presenia
puede inferirse debido al efeto que produen en la estrella entral.
Los meanismos de deteión de planetas extrasolares pueden lasiarse en dos gru-
pos: diretos e indiretos. Los diretos son aquellos en los que observamos diretamente
el planeta mientras que en los indiretos se inere su presenia. Los métodos indiretos
son los que tuvieron más éxito hasta ahora y son el método de veloidades radiales,
los tránsitos, el método de mirolentes gravitaionales y astrometría. En la tabla 2.3
podemos ver un detalle de la antidad de planetas observados
5
on ada método.
Veloidades radiales El método de deteión más exitoso hasta ahora es el método
de veloidades radiales o orrimiento Doppler. La mayoría de los desubrimientos se han
5
La suma de los porentajes es mayor que 100% esto es porque mostramos los planetas deteta-
dos on los diferentes métodos y muhos de ellos fueron observados on más de una ténia. Fuente:
http://exoplanets.eu
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Cuadro 2.3: Porentaje de exoplanetas observados on ada método. En la olumna de
veloidades radiales también se inluyeron los planetas detetados on el método de
Astrometría, que son la gran minoría. La suma de los porentajes es mayor que 100%,
dado que mostramos los planetas detetados on los diferentes métodos y muhos de
ellos fueron observados on más de una ténia.
Veloidades Tránsitos Mirolentes Imagen Timing
Radiales Grav. Direta
Exoplanetas
Observados 93.4% 18.9% 2.1% 2.7% 1.7%
realizado on esta ténia. De heho, el primer exoplaneta orbitando alrededor de una
estrella de tipo solar fue desubierto en 1995 de esta manera (Mayor & Queloz, 1995).
Este método se basa en el heho de que al haber una estrella y un planeta, la
perturbaión gravitatoria mutua hae que ambos orbiten el entro de masa del sistema.
Si nos onentramos en la estrella, esta perturbaión ausa un pequeño movimiento de
bamboleo en la misma. Este movimiento ínmo puede detetarse por un observador
en la Tierra, que mediante un análisis espetrosópio detetará la omponente de este
movimiento en la direión de la visual. La veloidad de la estrella en esta direión se
denomina veloidad radial y de ahí el nombre del método. Cuando la estrella se aera
a la Tierra se medirá el orrimiento de las líneas espetrales (efeto doppler) haia el
azul, mientras que uando se aleja se orrerán haia el rojo, siempre respeto de lo que
se obtendría si la estrella estuviera en reposo.
Del análisis de los espetros obtenidos a lo largo de uno o varios períodos orbitales
se puede obtener la urva de veloidad radial de la estrella. A partir de la amplitud
máxima de esta urva podremos determinar la masa mínima del planeta. Deimos que
obtenemos la masa mínima porque lo que obtenemos es el produto de la masa on el
seno de la inlinaión de su órbita.
Como podemos notar, la deteión de exoplanetas on este ténia depende de la
preisión on la que podemos medir las variaiones de la veloidad radial. Hasta ahora
y graias a los avanes en las ténias observaionales, se han logrado medir variaiones
de hasta 1 m/s, aproximadamente la veloidad de un peatón. Esto es suiente para
medir la inuenia que un Júpiter aliente ejere sobre la estrella, pero no para detetar
un planeta omo la Tierra a 150 millones de kilómetros de su estrella entral. En ese
aso, neesitaríamos poder detetar variaiones inferiores a 0,1 m/s, algo que todavía no
somos apaes de observar. Es por eso que on esta ténia se favoree la deteión de
planetas gigantes y muho mejor uanto más era se enuentren de su estrella, aunque
también se puede inferir la presenia de un planeta gigante que omo Júpiter, orbite a
distanias de ∼ 5 UA , omo ser los asos de HD 13931 b (Howard et al., 2010), HD
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Cuadro 2.4: Probabilidad de tránsitos, duraión y profundidades de los mismos, para los
planetas de nuestro Sistema Solar omo vistos por un observador lejano, ubiado fuera
del Sistema Solar (Quirrenbah, 2006).
Planeta Probabilidad Duraión [hs℄ Profundidad
Merurio 1,2× 10−2 8 1,2× 10−5
Venus 6,4× 10−3 11 7,6× 10−5
Tierra 4,7× 10−3 13 8,4× 10−5
Marte 3,1× 10−3 16 2,4× 10−5
Júpiter 8,9× 10−4 30 1,1× 10−2
Saturno 4,9× 10−4 40 7,5× 10−3
Urano 2,4× 10−4 57 1,3× 10−3
Neptuno 1,5× 10−4 71 1,3× 10−3
160691 e (Santos et al., 2004), HD 217107  (Wright et al., 2009), 55 Cn d (Fisher
et al., 2008), HD 13497  (Jones et al., 2010) y de heho se ha medido un exoplaneta
ubiado a 11,6 UA (Gregory & Fisher, 2010). Por otro lado, si miramos los rangos de
masas, el exoplaneta de menor masa enontrado on este método es Gl 581 e, que tiene
aproximadamente 2 vees la masa de la Tierra pero esta ubiado a 0,03 UA (Mayor et
al. 2009).
Tránsitos El segundo método más exitoso a la hora de detetar exoplanetas es el de
tránsitos. En este aso lo que se hae es observar a la estrella en la búsqueda de detetar
una disminuión mínima en su luminosidad, lo que ourre periódiamente si un planeta
que orbita a su alrededor pasa frente al diso estelar y genera una sombra disminuyendo
un poo su brillo. Este elipse del planeta sobre la estrella se onoe on el nombre
de tránsito y por eso el nombre del método. El área total que ubrirá el planeta en el
tránsito depende diretamente del diámetro del mismo: uanto más grande sea el planeta
mayor será la disminuión en la luminosidad estelar.
La desventaja de esta ténia es que sólo funiona uando el sistema planetario esta
orientado on una onguraión partiular que permite que el tránsito pueda ser dete-
tado desde la Tierra, lo que no ourre on freuenia. Por otro lado, la variaión del
brillo estelar durante el tránsito es muy pequeña, lo que requiere de muy buenas ondi-
iones para su deteión. Para ejempliar, en la tabla 2.4 mostramos la probabilidad
de que ourra un tránsito para los planetas del Sistema Solar, omo si fueran vistos por
un observador lejano, ubiado fuera del Sistema Solar y que podría estar en ualquier
direión. En esta tabla, también mostramos la duraión del tránsito y la profundidad
del mismo, datos que fueron saados de Quirrenbah (2006).
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En la tabla podemos ver que el planeta on mayores probabilidades de tener un
tránsito es Merurio, aunque es también el planeta más pequeño del Sistema solar y
por este motivo, el que tiene el tránsito menos profundo, lo que diultaría muho su
deteión. Por otro lado si miramos a Júpiter, este es el planeta más grande del Sistema
Solar y por lo tanto el que tiene el tránsito más profundo, pero omo podemos ver, la
probabilidad de que tenga un tránsito detetable es muy baja. En la tabla también puede
notarse que la duraión de los tránsitos se hae mayor uanto mayor es la distania al
Sol, y por lo tanto para poder observar un tránsito ompleto de un planeta omo Júpiter,
½neesitaríamos observarlo durante 30 horas!. Esto nos muestra lo difíil que es observar
planetas on este método.
Pero una vez que se logra observar el tránsito de un exoplaneta, puede obtenerse
muha informaión del planeta a partir de este evento. Con este método podemos medir
ual es el diámetro del planeta, su período orbital y si a esto le sumamos observaiones
realizadas on veloidades radiales, entones podremos onoer la masa del planeta, da-
do que al ourrir un tránsito sabemos ual es la inlinaión aproximada de su órbita.
Esto nos lleva a onoer la densidad del mismo y on modelos teórios podemos infe-
rir la omposiión del planeta. Inluso en algunos asos pueden haerse mediiones de
la absorión de la luz estelar pasando a través de la atmósfera del planeta durante el
tránsito, lo que nos muestra la omposiión y esala de altura de su atmósfera (Char-
bonneau et al., 2002; Swain et al., 2008b). Por último, en algunos asos pueden haerse
mediiones del tránsito seundario del exoplaneta, lo que lleva a una deteión direta
de su espetro (Charbonneau et al., 2005; Deming et al., 2005, 2006; Grillmair et al.,
2007; Rihardson et al., 2007; Swain et al. 2008a).
El exoplaneta de menor masa al que se le ha detetado un tránsito fue presentado
por Ronan et al. en el primer simposio internaional de Corot y es Corot-7 b. Este
planeta tiene una masa de 4,8M⊕ y se enuentra ubiado a 0,02 UA de su estrella, lo
que nos muestra que es posible detetar tránsitos en exoplanetas terrestres. Por otro lado
y omo hemos visto en la tabla 2.4, esta ténia de observaión no favoree la deteión
de exoplanetas muy alejados de su estrella, de heho el exoplaneta más lejano que se
observó de esta manera es HD 80606 b que se enuentra a sólo 0,5 UA de su estrella
entral (Naef et al., 2001).
Astrometría Cuando tenemos un sistema planetario, la estrella y el planeta se ejer-
en perturbaiones entre si, lo que oasiona que la estrella se mueva ligeramente de la
trayetoria que esperaríamos que tuviera de no tener planetas orbitando a su alrededor.
Este movimiento de la estrella puede detetarse respeto del fondo de estrellas y medirse
on ténias astrométrias.
En la atualidad, no se ha inferido la presenia de muhos exoplanetas on esta
ténia dado que se enuentra en el límite de la preisión neesaria para poder detetar
estas variaiones. De todas formas la Agenia Espaial Europea (ESA) planea lanzar al
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espaio en el año 2012 el satélite GAIA, que se estima durará 5 años y medirá posiiones
de ientos de miles de estrellas on muhísima preisión superándose el límite para la
deteión de exoplanetas on este método. Por lo tanto se espera que on el lanzamiento
del satélite GAIA, la astrometría aporte numerosos hallazgos en el futuro erano.
Lentes miro-gravitaionales Consideremos que una estrella y su planeta pasan
frente de otra estrella muho más lejana oultándola por un intervalo de tiempo. Debido
a la urvatura del espaio-tiempo (relatividad general), la luz que proviene de la estrella
más lejana se urvará debido a los ampos gravitaionales de la estrella y el planeta que
atuarán omo lentes. Como onseuenia de este efeto se puede detetar un aumento
temporario del brillo ombinado de ambas estrellas debido a la ampliaión sufrida por
la estrella lejana. Este efeto es onoido omo lentes gravitaionales y fue observado por
primera vez en galaxias. La presenia del planeta modia el patrón de ampliaión
que se esperaría enontrar y de esta manera puede inferirse la presenia de un planeta.
Estos fenómenos pueden durar desde algunas horas para un planeta omo la Tierra,
hasta un día para un planeta joviano.
La gran ventaja del método es que pueden detetarse planetas más lejanos que
aquellos que pueden detetarse on veloidades radiales o tránsitos. Además, el método
de mirolentes gravitatorias es sensible a la deteión de planetas de muy baja masa,
puede detetar planetas on tan poa masa omo Marte. Por otro lado este es un evento
impredeible e irrepetible que requiere de un monitoreo onstante de un gran número
de estrellas.
Si bien on este método se pueden obtener muhos datos aera del planeta (sus ele-
mentos orbitales y la razón de la masa entre el planeta y la estrella), sólo se enontraron
10 exoplanetas on esta ténia. Los planetas detetados tienen todo tipo de masas y
semiejes omo puede verse en la tabla 2.5. De todas formas vale la pena menionar que
el planeta más lejano que ha podido detetarse de esta manera es OGLE235-MOA53
b, ubiado a 5,1 UA (Bond et al., 2004) y el exoplaneta de menos masa tiene ∼ 3M⊕
(Bennet et al., 2008).
Timing Esta ténia es muy partiular dado que en este aso lo que estamos busando
no son las maras que deja la presenia de un planeta que orbita alrededor de una estrella,
sino alrededor de un púlsar. Un púlsar es una estrella de neutrones que posee un intenso
ampo magnétio que indue la emisión de pulsos de radiaión a intervalos regulares
relaionados on el periódo de rotaión del objeto. Estos pulsos ourren a intervalos
extremadamente regulares, tanto que podría funionar omo un reloj muy preiso.
Cuando hay un planeta orbitando un púlsar, la mutua interaión gravitatoria hae
que ambos orbiten el entro de masa del sistema, por lo que el pulsar desribirá un
pequño movimiento que ausará una variaión periódia al pulso que se deteta desde
la Tierra y de esta forma puede inferirse la presenia de un planeta a su alrededor. Con
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Cuadro 2.5: Exoplanetas detetados on la ténia de mirolentes gravitaionales.
Nombre del exoplaneta Masa Mínima Semieje mayor Referenia
[MJupiter℄ [UA℄
MOA-2007-BLG-192-L b 0.01 0.62 Bennet et al. 2008
MOA-2007-BLG-400-L b 0.9 0.85 Dong et al. 2009
MOA-2008-BLG-310-L b 0.23 1.25 Janzak et al. 2010
OGLE-05-390L b 0.017 2.1 Beaulieu et al. 2006
OGLE-06-109L b 0.727 2.3 Gaudi et al. 2008
OGLE-05-169L b 0.04 2.8 Gould et al. 2006
OGLE-2007-BLG-368L b 0.0694 3.3 Sumi et al. 2010
OGLE-05-071L b 3.5 3.6 Udalski et al. 2005
OGLE-06-109L  0.271 0.15 Gaudi et al. 2008
OGLE235-MOA53 b 2.6 5.1 Bond et al. 2004
esta ténia pueden detetarse planetas de masas tan pequeñas omo 0,01M⊕, lo ual es
muho menor que lo permitido por ualquier otra ténia de deteión de exoplanetas.
Si bien on este método se detetó el primer planeta extrasolar, también produjo
algunas falsas alarmas. Un ejemplo famoso es el desubrimiento de un planeta orbitando
la estrella de neutrones PSR1829 − 10. Este desubrimiento fue anuniado por Bailes
et al. en el año 1991, quienes dijeron haber enontrado un planeta de 10M⊕ orbitando
el púlsar on un período de 6 meses. Estudios posteriores indiaron que en realidad la
variaión en el pulso observada no era debido a la presenia de un planeta si no a que
los autores olvidaron tener en uenta la exentriidad de la órbita de la Tierra en la
reduión de sus observaiones.
Sin embargo, aunque estos resultados fueron una falsa alarma, sirvieron para que
muhas teorías sean generadas on el propósito de expliar ómo se habría formado un
planeta alrededor de un objeto de estas araterístias y que posteriormente sirvieron
de expliaión a desubrimientos reales. Algunos de estos trabajos explian ómo el
material remanente de la explosión de supernova podría haber formado un diso rio
en elementos pesados, a partir del ual se habrían formado planetas (Lin et al, 1991),
o ómo una estrella de neutrones habría hoado on la estrella entral de un sistema
planetario pre-existente del uál habrían sobrevivido los planetas interiores del mismo
(Podsiadlowski et al., 1991), por itar algunos ejemplos.
Estas teorías volvieron a tener sentido uando en 1992 se anunió el desubrimiento
de un sistema planetario on dos planetas orbitando alrededor del pulsar PSR1257+12,
observado on el radiotelesopio de Areibo. El desubrimiento fue anuniado por Wolsz-
zan & Frail y resultó ser el desubrimiento del primer sistema planetario extrasolar.
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Cuadro 2.6: Caraterístias de los exoplanetas detetados orbitando el pulsar
PSR1257+12 (Wolszzan, 1999).
Planeta A B C
Masa del Planeta [M⊕℄ 0.015 sen i
−1
A 3.4 sen i
−1
B 2.8 sen i
−1
C
Período orbital [días℄ 25.34 66.54 98.22
Distania al Púlsar [UA℄ 0.19 0.36 0.47
Exentriidad 0.0 0.0182 0.0264
Posteriormente a este desubrimiento y on esta misma ténia, se detetó un terer
planeta en este sistema (Wolszzan, 1994). Las propiedades de los planetas orbitando el
pulsar PSR1257+12, se muestran en la tabla 2.6.
Si bien los planetas orbitando alrededor de púlsares pareen ser objetos raros, a partir
del desubrimiento del sistema PSR1257+12 y hasta la atualidad, se han desubierto
8 exoplanetas on esta ténia.
Observaión por imagen direta Los planetas tienen una luz muy débil uando se
los ompara on una estrella dado que su luminosidad en la región del visible depende de
la luz que reeja la estrella entral, la ual a su vez depende de la distania del planeta
a la estrella, del tamaño del planeta y de la naturaleza de su atmósfera. Registrar esta
luz requiere de telesopios muy poderosos, es por este motivo que es muy difíil observar
a los planetas de nuestro propio Sistema Solar que se enuentran muy lejos de nosotros
e impensable la observaión direta de exoplanetas... hasta ahora. Desde el año 2007,
uando se presentó el primer planeta extrasolar observado por imagen direta, hasta
la feha, ya se han detetado 11 planetas on este método, los uáles se enuentran
detallados en la tabla 2.7.
La luz de la estrella es tan fuerte omparada on la del planeta que para poder
observar planetas diretamente debe bloquearse su luz. De esta manera aquellos que se
enuentran onvenientemente lejos de la estrella pueden ser fotograados sin la molestia
de la luz estelar. Como puede verse en la tabla, on este método pueden detetarse
planetas que están ubiados a grandes distanias de la estrella entral. Hay planetas
hallados a 115 UA (Kalas et al 2008), a 440 UA (Chmidt et al. 2008) e inluso a 670
UA (Kashyap et al. 2008). La formaión de estos planetas es muy difíil de expliar
on los esenarios estandar de formaión y es por eso que se tuvieron que rever algunas
teorías para inluirlos. Como podemos imaginar, uanto más pequeño es el planeta, más
difíil es fotograarlo y es por eso que todos los planetas hallados on esta ténia de
deteión, son planetas gigantes mayores que Júpiter e inluso algunos están en el límite
entre un planeta gigante y una enana marrón. De todas formas esta es la ténia que
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Cuadro 2.7: Exoplanetas detetados on imagen direta.
Nombre Masa Mínima Semieje mayor Referenia
[MJupiter℄ [UA℄
2M1207 b 4 46 Chauvin et al. 2004
CT Cha b 17 440 Chmidt et al. 2008
1RXS1609 b 8 ∼ 330 Lafreniere et al. 2008
USoCTIO 108 b 14 670 Kashyap et al. 2008
SCR 1845 b > 8.5 > 4.5 Biller et al. 2006
AB Pi b 13.5 275 Chauvin et al. 2005
GQ Lup b 21.5 103 Neuhauser et al. 2005
2M J044144 b 7.5 15 Todorov et al. 2010
beta Pi b 8 12 Lagrange et al. 2010
HR 8799 e 9 14.5 Marois et al. 2010
HR 8799 d 10 24 Marois et al. 2008
HR 8799  10 38 Marois et al. 2008
HR 8799 b 7 68 Marois et al. 2008
Fomalhaut b < 3 115 Kalas et al 2008
lleva menos tiempo siendo explorada y es por eso que esperamos muhos avanes en los
próximos años.
Caraterístias de la poblaión de exoplanetas
Los primeros desubrimientos realizados en la déada del 90 mostraron que nuestro
Sol no es la únia estrella que alberga planetas. Este ampo ha progresado muy rápi-
damente desde su fase exploratoria hasta la atualidad, en donde podemos haer los
primeros análisis estadístios de la poblaión de exoplanetas y araterizar también a la
estrella entral.
¾Qué arateriza a las estrellas que albergan planetas? Debido a las grandes
diultades observaionales, la mayoría de los exoplanetas detetados hasta el momento
se enuentran en la veindad solar. En esta región de la Galaxia, hay una gran mezla
de estrellas que naieron en diferentes entornos. Podríamos deir que aproximadamente
el 80% de las estrellas de tipo solar en esta región naieron en nubes donde hay una alta
densidad de formaión estelar, omo la de Orión por ejemplo, pero no podemos asegurar
que esto haya sido así para todas las estrellas. En el aso de las estrellas más viejas,
es pratiamente imposible deir si también se formaron en una zona de alta densidad
estelar o si naieron de forma aislada. Como onseuenia, estamos observando siste-
CAPÍTULO 2. ¾QUÉ NOS DICEN LAS OBSERVACIONES? 31
 0
 40
 80
 120
 160
 0.5  1  2  4
N
Mestrella [MSol]
Figura 2.6: El histograma muestra las masas de las estrellas en las que se detetaron
planetas. Las masas de las estrellas están en masas solares.
mas planetarios que estuvieron expuestos a diferentes inuenias durante su juventud.
Estudiar las araterístias de las estrellas en las que se originó la muestra de exopla-
netas observados es importante dado la estreha relaión entre la estrella y la familia
planetaria formada a su alrededor. Por lo tanto omenzaremos mostrando algunas de
las propiedades de las estrellas que albergan a los planetas extrasolares onoidos hasta
el momento.
La gura 2.6 muestra un histograma de las masas de las estrellas en las que se enon-
traron planetas. Como podemos ver en la gura, la mayoría de los planetas extrasolares
enontrados se hallaron orbitando estrellas on masas similares al Sol. Esto se debe a
que este tipo de estrellas son el prinipal objetivo de la búsqueda, pero en realidad no se
sabe uales son las ondiiones que debe satisfaer la estrella para que a su alrededor se
enuentren planetas. Algunos estudios sugieren que en los disos formados alrededor de
estrellas on muha masa (on muha más masa que nuestro Sol), la fotoevaporizaión
debida a la radiaión ultravioleta proveniente de la jóven estrella entral, podría destruir
el diso antes de que éste sea apaz de formar planetas (Armitage, 2000). Esto hae que
se sigan busando planetas alrededor de estrellas de tipo G, K y M, pero no garantiza
que la formaión planetaria no ourra en otro tipo de estrellas.
Otra araterístia que llama la atenión de esta poblaión estelar son sus meta-
liidades. Tanto aquellos estudios espetrosópios desviados haia estrellas on altas
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Figura 2.7: La gura muestra un histograma de las metaliidades de las estrellas en las
que se detetaron planetas.
metaliidades (Fisher & Valenti, 2005; Santos et al., 2004), omo aquellos que monito-
rearon una muestra de estrellas de baja metaliidad (Sozzetti et al., 2009), mostraron
que las estrellas que albergan planetas tienden a ser más metálias que el resto de las
estrellas en la veindad solar. En la gura 2.7 mostramos un histograma on las metali-
idades de estas estrellas, en donde podemos ver que las estrellas de la muestra son más
metálias que nuestro Sol, la estrella de referenia ([Fe/H ]⊙ = 0).
Para expliar esta orrelaión se proponen dos esenarios diferentes. Uno de ellos
argumenta que en la nube de una protoestrella de alta metaliidad se forma un diso
de alta metaliidad y que esto produe que haya más material sólido en el diso, lo
que favoree el reimiento de los embriones planetarios y por lo tanto, la formaión
planetaria se ve favoreida en este ambiente. Por otro lado, el otro esenario propone
que un aumento en la metaliidad estelar puede ser oasionado por la areión del
material remanente de la formaión planetaria, y por este motivo aquellas estrellas que
albergan planetas posean una alta metaliidad.
Atualmente, la mayoría de las evidenias respaldan la primera hipótesis, de auer-
do on la ual el exeso de metaliidad en estrellas on planetas se debe a un origen
primordial (Santos et al., 2001, 2003; Sadakane et al., 2002; Pinsonneault et al., 2001)
y es por esta razón que en esta tesis asumiremos que el heho de que una estrella tenga
una alta metaliidad implia que el diso será más metálio también. Analizaremos la
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Figura 2.8: En la gura se muestra un histograma de las masas mínimas de los exopla-
netas desubiertos hasta la feha. Las masas están en masas de Júpiter.
inuenia de la metaliidad estelar en la formaión planetaria en la seión 4.5.5.
Los planetas onoidos Sin duda alguna la primer sorpresa respeto de los planetas
extrasolares fue el desubrimiento de que planetas omo Júpiter ubiados a distanias
muy pequeñas de su estrella entral no son una rareza en el Universo. Esto no fue
antiipado años atrás, uando se pensaba que las órbitas de los planetas gigantes de-
berían ser similares a las de Júpiter y Saturno, on períodos de algunos años y bajas
exentriidades.
En la gura 2.8 mostramos el histograma de las masas mínimas de los planetas extra-
solares desubiertos hasta el momento. En este gráo podemos observar que la mayoría
de los planetas desubiertos hasta la feha tiene masas similares a Júpiter o mayores,
aunque también hay una poblaión grande de planetas de hasta aproximadamente 2,5
masas terrestres.
Por otro lado, podemos deduir del histograma, que nuestro Sistema Solar no es
espeial en ningún sentido. Si bien se han detetado muy poos planetas omo los de
nuestro Sistema Solar, Júpiter se enuentra en el límite de lo que atualmente somos
apaes de detetar, mientras que planetas omo Saturno o la Tierra, aún están fuera
de alane de nuestras apaidades tenológias.
Además de las masas, otra araterístia interesante a analizar son los semiejes de
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Figura 2.9: Histograma que muestra los semiejes de los planetas extrasolares detetados
hasta el momento. Los semiejes están en unidades astronómias.
los exoplanetas observados. Como puede verse en el histograma que se muestra en la
gura 2.9, la distribuión de semiejes mayores de los exoplanetas observados tiene una
forma bimodal. Por un lado observamos que la gran mayoría de los planetas detetados
pertenee a la denominada poblaión I, que orresponde a aquellos planetas que se
enuentran muy era de su estrella entral, dentro de 1 UA, mientras que también hay
planetas enontrados más allá de 1 UA. Es lógio que enontremos una gran antidad
de planetas perteneientes a la poblaión I dado que la deteión de estos planetas se ve
favoreida por las atuales ténias de deteión, pero por otro lado la forma bimodal
no puede ser úniamente un efeto de bias observaional, esta distribuión laramente
está diiendo algo aera del proeso de formaión planetaria o aera de su evoluión
orbital. Uno de los argumentos es que los planetas que perteneen a la poblaión I no
se formaron en ese lugar, sino que naieron a distanias muho mayores de su estrella
entral y migraron a su posiión atual debido a un interambio de momento angular on
el diso de gas remanente (Goldreih & Tremaine, 1980; Ward, 1986; Lin & Papaloizou
1985).
Luego del desubrimiento de 51 Peg b, vino otra gran sorpresa: la deteión del pla-
neta extrasolar 70 Vir b, el ual tiene una órbita muy exéntria, on e = 0,4 (Mary
& Butler, 1996). Si omparamos on nuestro Sistema Solar, Merurio es el planeta on
la mayor exentriidad la ual es de tan solo 0,21. Este desubrimiento fue una sor-
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Figura 2.10: En la gura se muestran las exentriidades vs. los semiejes de los exopla-
netas detetados. Los semiejes están en unidades astronómias.
presa, porque hasta ese momento se pensaba que los planetas debían estar en órbitas
asi irulares, dado que se forman en disos uyos efetos disipativos tienden a irula-
rizar las órbitas. Luego de ese desubrimiento siguieron otros planetas on órbitas aún
más exéntrias, tales omo el planeta HD 89744 b on una exentriidad de e = 0,7
(Korzennik et al., 2000), HD 80606 b on e = 0,927 (Naef et al. 2001), HD 4113 b on
e = 0,903 (Tamuz et al, 2008) o inluso el planeta enontrado orbitando la estrella HD
20782 on una exentriidad igual a 0,97 (Jones et al, 2006; O'Toole et al., 2009).
En la gura 2.10 mostramos las exentriidades omo funión del semieje mayor para
todos los planetas extrasolares desubiertos hasta la feha. Lo primero que notamos del
gráo es que todos los planetas on orto período tienen bajas exentriidades y por el
ontrario, para períodos grandes enontrar grandes exentriidades es bastante omún.
Otra osa que podemos observar es que si bien se enontraron planetas on grandes
exentriidades, planetas on órbitas similares a las de los planetas de nuestro Sistema
Solar no son extrañas.
Para poder interpretar estos resultados orretamente, deberíamos onsiderar no
sólo la formaión del planeta, si no también su posterior evoluión dinámia debido
a la interaión on los otros embriones y on el diso remanente, problema que no
abordaremos en esta tesis dotoral. Por otro lado, de auerdo on Lin e Ida (1997), la
interaión entre los planetas de un sistema múltiple es un meanismo apaz de generar
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las altas exentriidades observadas. De auerdo on estos autores, la formaión de
varios planetas gigantes en el mismo diso oasiona perturbaiones mutuas que altera
sus órbitas, ausando un aumento en sus exentriidades.
2.2.3. La diversidad de los sistemas planetarios extrasolares de
múltiples planetas
Cuando se empezó a fantasear on la idea de enontrar planetas fuera del Sistema
Solar, asi siempre se pensó que los otros sistemas planetarios serían omo el nuestro,
on los planetas terrestres ubiados muy era de la estrella, los gigantes onvenien-
temente en la región intermedia y alejándonos un poo más enontraríamos aquellos
gigantes gaseosos fallidos omo Urano y Neptuno. Sin embargo los sistemas planetarios
desubiertos hasta la feha no podrían estar más alejados de lo que habíamos pensado.
Hasta la feha hay más de 500 exoplanetas desubiertos, los uales se enuentran
en aproximadamente 225 sistemas planetarios. De estos sistemas planetarios 195 son, al
pareer, sistemas de un solo planeta, mientras que los 30 restantes son sistemas múltiples.
El primer sistema planetario múltiple desubierto orbitando una estrella, fue el sistema
de la estrella 47 Uma, que tiene hasta ahora dos planetas onrmados de 2,5 y 0,5 masas
de Júpiter y semiejes mayores 2,1 y 3,6 UA, respetivamente (Butler & Mary, 1996;
Fisher et al., 2002) y se inere la presenia de un terer planeta de 1,6 MJupiter ubiado
a 11,6 UA de la estrella entral (Gregory & Fisher, 2010), lo que signia que este
sistema albergaría tres planetas gigantes situados a distanias mayores que 1 UA de la
estrella entral. En el otro extremo, otro ejemplo es el sistema de GJ 876, que alberga
uatro planetas gigantes situados a distanias menores que 1 UA de la estrella entral
(Delfosse et al., 1998; Mary et al., 1998; Mary et al., 2001; Rivera et al., 2005; Rivera
et al.,2010). También hay ejemplos de sistemas on un hot-Júpiter y otros planetas
gigantes, ubiados lejos de la estrella entral a una distania mayor que 1 UA, omo por
ejemplo el sistema que orbita alrededor de la estrella HD 217.107 (Fisher et al., 1999;
Vogt et al., 2005). Como se ve en estos ejemplos, la poblaión de sistemas planetarios es
muy diversa y muestra una amplia gama de arquiteturas on propiedades que reejan
el entorno en el que naieron y son de espeial interés para poner a prueba los modelos
teórios de formaión de sistemas planetarios.
Así, la muestra de sistemas planetarios nos muestra algunos patrones que nos permi-
ten agruparlos de auerdo a su arquitetura. Si bien aún no existe ninguna lasiaión
oial, nosotros deidimos introduir nuestra propia lasiaión (Miguel et al., 2010),
on el n de analizar las propiedades en omún de los diferentes sistemas y relaionarlos
on su medio ambiente de formaión. Dado que la mayoría de los planetas observados
son planetas gigantes, los utilizaremos para nuestra lasiaión de sistemas planetarios.
Con el n de determinar uál es la masa adeuada para la separaión entre planetas
gigantes y planetas terrestres, utilizamos un punto de vista teório. Como se verá más
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adelante, los planetas on masas superiores a ∼ 15 M⊕ han alanzado la masa de rue,
lo que signia que el proeso de areión gaseosa se disparó y está ourriendo muy
rápidamente. Este proeso termina uando ya no queda gas en el diso, por lo ual,
los planetas on masas superiores a 15 M⊕ son planetas gigantes o planetas gigantes
fallidos, omo Urano o Neptuno. Este es el límite que tendremos en uenta para nuestra
lasiaión.
Por otra parte, basándonos en los datos observaionales, observamos que estos pla-
netas están situados era de la estrella entral (a distanias de menos de 1 UA), en una
zona intermedia o de lejos de la misma (a distanias mayores que 30 UA), un heho que
es la base de nuestra lasiaión.
Entones, separamos a todos los sistemas planetarios en las siguientes lases:
sistemas Júpiter-aliente : estos sistemas planetarios albergan úniamente
planetas on masas mayores a 15 M⊕ a distanias menores que 1 UA de la es-
trella entral.
sistemas solares : un sistema planetario es un análogo de nuestro Sistema Solar
si los planetas gigantes tienen semiejes mayores entre 1 y 30 UA.
sistemas ombinados : estos sistemas planetario ontienen al menos un planeta
gigante dentro de 1 UA y al menos uno en la parte media del diso, entre 1 y 30 UA.
sistemas Júpiter-frío : si todos los planetas gigantes se enuentran ubiados
más allá de las 30 UA, entones el sistema se denomina sistema Júpiter-frío.
sistemas roosos : estos sistemas tienen úniamente planetas on masas meno-
res a 15 M⊕.
En la tabla 2.8 se muestran una estadístia de la poblaión de sistemas planetarios
observados. En esta muestra no onsideramos aquellos sistemas planetarios formados
alrededor de estrellas binarias o múltiples, así omo aquellos en los que la masa de
la estrella entral es inferior a 0,7 y superior a 1,4 M⊙. El número total de sistemas
planetarios observados analizados en la tabla es de 225.
En la tabla observamos que la mayoría de los sistemas planetarios son sistemas
Júpiter-aliente, lo que orresponde a un bias observaional, pero también enontramos
un gran porentaje de sistemas análogos al Sistema Solar, aunque estos no albergan
planetas omo la Tierra, o éstos no se han detetado aún. También hay algunos poos
sistemas ombinados observados, pero no hay ningún sistema Júpiter-frío o sistema
rooso observado en estrellas simples en el rango de 0,7-1,4 M⊙. Debe tenerse en uenta
que esta muestra está sesgada haia los planetas que son más fáiles de detetar on las
ténias atuales de observaión, pero esperamos que en un futuro próximo, los planetas
omo el nuestro podrán ser detetados y esto mejorará la estadístia, pero mientras
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Cuadro 2.8: Porentaje (%) de los diferentes sistemas planetarios detetados, en donde
no se inluyeron sistemas de múltiples estrellas o sistemas que orbitan estrellas fuera del
rango omprendido entre 0,7-1,4 M⊙.
Tipo de sistema planetario Porentaje de sistemas
planetarios detetados (%)
sistemas Júpiter-aliente 55.3
sistemas solares 36.7
sistemas Júpiter-frío 0
sistemas ombinados 8
sistemas roosos 0
tanto los modelos de poblaión artiial, omo el nuestro, nos pueden ayudar a haer
prediiones aera de lo que esperamos enontrar.
Capítulo 3
Crónia de la formaión de un sistema
planetario
El espaio puede produir nuevos mundos
John Milton, Paradise Lost
En términos generales podríamos deir que las estrellas mueren de dos formas distin-
tas. Una estrella de baja masa omo el Sol, expande gradualmente sus apas exteriores
haia el medio interestelar hasta que no queda más que el núleo de la misma, el que
en algún momento de su vida habría sido el lugar de origen de la energía estelar. Por
el ontrario, las estrellas on muha mas masa que el Sol, mueren de forma muho más
espetaular. Suelen sufrir explosiones gigantesas denominadas explosión de supernova,
la ual se enarga de devolver todo el material que alguna vez fue parte de la estrella, al
medio interestelar. Este material es devuelto enriqueido on átomos de elementos más
pesados reados en las estrellas y queda a disposiión de un nuevo proeso de formaión
estelar. Como vemos, si bien ambas formas de morir son muy diferentes, en ambos asos
el material que en algún momento le dió vida a una estrella, vuelve al espaio para que
este no sea el nal de la historia, sino de heho, nuestro punto de omienzo.
En este apítulo abordaremos el problema de expliar ómo se forman los sistemas
planetarios, omenzando por el origen de la estrella antriona, hasta la evoluión de
los planetas, de auerdo on el esenario más aeptado atualmente por la omunidad
ientía.
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3.1. Nubes frías y osuras: las ondiiones iniiales pa-
ra la formaión estelar
En el omienzo de la déada del 70, observaiones realizadas en el medio interestelar
llevaron al desubrimiento de una omponente moleular fría debida a la presenia de
nubes moleulares, que onsistían asi enteramente de hidrógeno moleular mezlado
on pequeñas antidades de otras espeies moleulares más omplejas (Wilson et al.,
1970) . Desde ese momento, las observaiones en infrarrojo, tanto en tierra omo en
el espaio (Strom et al., 1975; Yun & Clemens, 1990; Lada, 1992), estableieron la
verdadera importania astrofísia de estas nubes moleulares omo sitios de formaión
estelar.
Las nubes moleulares son enormes masas de gas que se enuentran orbitando el
entro galátio, algunos ejemplos de estas nubes son las de Taurus, Perseus, Ophiuhus
y Lupus. Se ree que estas nubes tienen masas de hasta un millón de masas solares, lo
que les permitiría formar ientos de miles de estrellas. En estos sitios la materia evolu-
iona desde embriones a estrellas y sistemas planetarios, siendo el material en la nube
moleular el que alimenta al sistema que se está formando, ausando que el onoimien-
to de la estrutura y ondiiones físias de estas nubes sea de rítia importania para
omprender el proeso de formaión estelar y en onseuenia, la formaión planetaria.
Las observaiones muestran que estas nubes son muy frías, on temperaturas típias
entre 10 y 50 K y densidades medias de aproximadamente 103 partíulas por entímetro
úbio. Tienen una estrutura grumosa, siendo los grumos más densos los que se asoian
a la formaión estelar. De auerdo on el riterio de Jeans, el olapso gravitatorio de
estos grumos omienza uando la masa supera un ierto valor rítio, que para una esfera
uniforme de gas on una dada densidad y temperatura, es la masa mínima para que la
esfera sea apaz de olapsar. Esta masa rítia es mayor que la masa de una sola estrella y
por lo tanto, una vez omenzado el olapso, el grumo o núleo se fragmenta, originando
varios sub-núleos a partir de los uales se forman distintas estrellas, generando un
úmulo estelar.
Las estrellas se forman en úmulos estelares, uyos efetos en el sistema planetario
resultante no pueden ser araterizados omo despreiables, pero tampoo son domi-
nantes. El medio ambiente de formaión estelar de alguna manera inuye en el diso
primordial, ya sea a partir del trunamiento del mismo debido a pasajes estelares er-
anos o a partir de la fotoevaporaión que indue la radiaión UV radiada por estrellas
eranas. Estos fenómenos ourrirán en mayor o menor medida, dependiendo de la ubi-
aión de la estrella dentro del úmulo. Un estrella formada en el entro del úmulo,
tendrá mayor interaión on estrellas eranas que una estrella que se origina era del
límite del úmulo, en donde hay una menor densidad estelar.
Las primeras fases de la formaión estelar y planetaria son difíiles de observar dado
que este proeso ourre mientras la protoestrella esta inmersa dentro de la nube que le
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dió origen. Sin embargo, observaiones en el infrarrojo y en ondas sub-milimétrias son
apaes de penetrar este material y revelar muha informaión aera de sus luminosi-
dades, distribuión de energía espetral y material irumestelar que rodea a estrellas
jóvenes (Lada & Wilking, 1984; Kenyon et al., 1990, Andrews & Williams, 2005). Estos
nuevos datos han ayudado en gran medida a mejorar nuestra omprensión de las pro-
piedades de las nubes osuras y de las primeras etapas del proeso de formaión estelar.
A ontinuaión nos enfoaremos en algunos de los produtos del olapso de estas nubes
moleulares: las estrellas menos masivas y los disos que se forman a su alrededor.
3.2. Los disos alrededor de estrellas nuevas
Como hemos visto, el proeso de formaión estelar omienza on el olapso gravi-
tatorio de un núleo denso dentro de una nube moleular. Dado que este núleo tiene
ierto momento angular al omienzo del olapso, muho del material no aerá dire-
tamente sobre la protoestrella, sino que formará un diso a su alrededor. El prinipio
básio que subyae a la formaión del diso, también rige su evoluión: el material puede
ser aretado por la protoestrella a osta de la disminuión de su momento angular. La
onservaión de la masa y el momento angular total implia que parte del material en
el diso debe ser transportado haia el exterior on el n de que la areión sea posi-
ble, llevando también el momento angular (Lynden-Bell & Pringle, 1974). Los disos
se expanden hasta algunos ientos de UA durante su formaión y evoluión (Hueso &
Guillot, 2005) y sólo frenan esta expansión uando atúan proesos que la trunan omo
la fotoevaporaión o enuentros on estrellas eranas. Durante esta fase de olapso, que
dura unos poos ientos de miles de años, la tasa de areión en el diso es muy alta,
aunque se frena rápidamente al nal de esta etapa.
De esta manera, la presenia de disos alrededor de estrellas de pre-seuenia prini-
pal, paree ser una onseuenia natural de la formaión estelar. Estos disos juegan un
importante rol, tanto en determinar la masa nal de la estrella, omo en determinar los
sitios poteniales para la formaión planetaria y suelen llamarse protoplanetarios, dado
que todavía ontienen suiente material omo para formar planetas.
Estos disos están ompuestos de gas y granos de polvo y aunque observaionalmente
el polvo es el indiador más omún de disos protoplanetarios, las moléulas de gas
representan más del 90% de la masa total del diso. Hay un interés obvio en poder tener
observaiones diretas del gas presente en el diso, dado que éste domina la masa total del
diso, establee su estrutura y es fundamental para onoer la dinámia de los granos
de polvo, imponiendo restriiones al proeso de formaión de planetesimales. Además,
observaiones del diso gaseoso son de vital importania para estimar las edades de estos
disos, limitando el proeso de formaión de planetas gigantes. Desafortunadamente,
aunque el H2 es la moléula más abundante en los disos, es difíil de ser observada y
uando se observa, solo es detetada dentro de las 20 UA, uando en realidad los disos
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se extienden hasta ientos de UA. Estas regiones externas, son frías y solo pueden ser
detetadas on interferómetros en ondas milimétrias o submilimétrias.
El material que ompone el diso se enuentra en forma gaseosa en su mayoría, aun-
que también tiene una omponente sólida. Analiemos la estrutura de estas dos om-
ponentes, enfoándonos primero en la omponente gaseosa. El espesor del diso gaseoso
queda determinado por el equilibrio de las fuerzas de presión del gas y la omponente
vertial de la gravedad de la estrella. El equilibrio de fuerzas en la direión radial es algo
más sutil. Debido a que la gravedad aumenta uanto más era estamos de la estrella
entral, las partes del diso que estén más era de la estrella sufren una mayor presión
por lo que el material estará más omprimido y omo onseuenia el diso será más
delgado que en las regiones más alejadas. Por lo tanto, existe un gradiente de presión
radial en el diso que ontribuye al equilibrio de fuerzas. Sin esa presión, el equilibrio
de fuerzas sería la gravedad frente a la fuerza entrífuga, que lleva a la habitual órbita
irular Kepleriana. Debido al gradiente de presión, las veloidades de las órbitas están
un poo por debajo de las veloidades de una órbita kepleriana, lo que trae onseuen-
ias en la dinámia de los granos de polvo. El diso gaseoso no dura para siempre, en
parte se ae a la estrella entral y en parte sufre otros proesos de disipaión omo la
fotoevaporaión, que puede ser ausada por radiaión proveniente de la estrella entral o
de estrellas veinas. Como vimos en la seión 2.2.1, la fotoevaporaión es el resultado de
que la radiaión ultravioleta proveniente de una estrella (ya sea la entral o una estrella
erana) alienta la superie del diso y el gradiente de presión térmio expande una
apa de ujo hidrodinámio haia el espaio. Este meanismo es el prinipal responsable
de que los disos alrededor de estrellas jóvenes duren poo tiempo, imponiendo otas al
proeso de formaión planetaria.
Centrándonos ahora en el diso de polvo, las fuerzas presentes son la atraión gravi-
tatoria y la friión on el gas. Estas fuerzas haen que los granos sufran una osilaión
armónia amortiguada, lo que oasiona que las partíulas de polvo terminen asentán-
dose formando un diso delgado en muy poo tiempo. Para un grano del tamaño de un
mirón este tiempo es de aproximadamente 100 años. Sin embargo, hay meanismos que
atúan eliminando el polvo trayendo omo resultado que este diso de sólidos delgado no
dure muho tiempo. Cuando las partíulas de polvo son pequeñas, éstas se enuentran
aopladas al movimiento del gas. Como onseuenia, espiralan junto on el gas haia
la estrella entral debido a que orbitan a una veloidad menor que la neesaria para
lograr el equilibrio on la gravedad de la estrella. Asimismo, hay otros meanismos que
atúan disipando el polvo omo los vientos estelares y la aglomeraión de los mismos
granos de polvo formando agregados de mayor tamaño, indetetables on las ténias
de observaión atuales.
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3.3. Emergenia de los primeros planetesimales
El proeso a partir del ual partíulas de tamaños menores que 1 mirón evoluio-
naron onvirténdose en objetos de kilómetros o planetesimales, uerpos preursores de
los planetas, todavía es un proeso que enierra muhos enigmas.
Las propiedades del gas y el polvo ambian a lo largo del diso dependiendo de las
ondiiones de presión y temperatura, las uales son una onseuenia del proeso de
formaión estelar. Iniialmente, las temperaturas en la región interior de los disos pro-
toplanetarios son de aproximadamente 2000◦K, temperatura a la ual aún los elementos
más refratarios se enuentran en estado gaseoso (Wood, 2000). Algunos de estos mate-
riales ondensan en partíulas de polvo o bien uando pasa el tiempo y el diso interno
se enfría o bien en regiones más alejadas de la estrella entral. Se suele llamar agregado
a un onjunto de granos de polvo unidos a partir de fuerzas superiales débiles, los
uales evoluionan formando planetesimales o eventualmente planetas. Las propiedades
de los primeros agregados quedan determinadas por la región de la nebulosa en la que
se enontraban iniialmente.
Un parámetro importante on inuenia onsiderable en la formaión de planetesima-
les es el tamaño iniial de las partíulas de polvo. Se ree que las partíulas interestelares
tienen tamaños del orden de los 100 nm (Wurm & Shnaiter, 2002). Los tamaños de las
partíulas en el diso protoplanetario serían algo diferentes, debido a la evaporaión y
reondensaión en las regiones de alta densidad del diso. El intento de observaión del
polvo en disos protoplanetarios fue infrutuoso durante algún tiempo, debido a que en
la región del visible e infrarrojo, las partíulas pequeñas de polvo otando en la super-
ie del diso lo haen óptiamente grueso, diultando su observaión. Sin embargo, las
observaiones realizadas en longitudes de onda más largas, permitieron inferir la presen-
ia de orpúsulos de tamaño milimétrio (Wilner et al., 2005; Rodmann et al., 2006),
aunque las observaiones de planetesimales de aproximadamente 1 km de diámetro en
el diso protoplanetario no fueron posibles todavía. Esta imposibilidad de observar el
proeso de formaión de planetesimales, limita la investigaión a simulaiones numérias
y experimentos en el laboratorio.
La omponente sólida de un diso protoplanetario representa una minoría de la masa
total del diso y está mezlada on el gas nebular, que tiene una gran inuenia en la
dinámia de las partíulas de polvo. Como vimos, puede onsiderarse que los orpúsulos
más pequeños se mueven on el diso gaseoso. Sin embargo, aunque globalmente poda-
mos deir que se enuentran aopladas al movimiento del diso gaseoso, estas partíulas
tienen una veloidad relativa al gas que puede ser ausada por el movimiento Browniano
(uando son muy pequñas), o por la turbulenia presente en el diso (Weidenshilling,
1977). Esta veloidad relativa depende de la masa del grano de polvo, omo onseuen-
ia los granos también poseen una veloidad relativa entre ellos lo que eventualmente
puede oasionar olisiones. El resultado de una olisión se determina por la naturaleza
de las partíulas de polvo protagonistas del impato y su veloidad relativa. Se han
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realizado una serie de modelos de oagulaión de granos, que trazan la evoluión de la
distribuión del tamaño de los agregados en el diso protoplanetario (Weidenshilling,
1997; Dullemond & Dominik, 2005; Ormel et al., 2007), los uales dan omo resultado
que el reimiento de los agregados, desde partíulas de polvo hasta uerpos de algunos
entímetros ourre muy rápidamente, en aproximadamente 1000 años.
Sin embargo, una onseuenia natural de estos modelos simples que asumen que
una olisión lleva inevitablemente a la fusión de las partíulas, es que la reserva de
partíulas pequeñas se agota rápidamente. Esto oasionaría que el diso de areión
pase a ser óptiamente delgado después de unos mil años, lo que está en ontradiión
on las observaiones que muestran una gran antidad de partíulas pequeñas en disos
de millones de años. Esta disrepania puede evitarse si se onsidera la fragmentaión
omo un posible resultado de una olisión (Dullemond y Dominik 2005). Aunque este
modelo soluionaría el problema de las pequeñas partíulas, no logra formar objetos
muy grandes.
De auerdo on los resultados experimentales (disutidos, por ejemplo, en la revisión
heha por Blum & Wurm, 2008), paree poo probable que la formaión de planetesi-
males ourra a través de olisiones inelástias. Una vez que los agregados de polvo han
llegado a tamaños de unos poos entímetros, las veloidades de olisión aumentan tanto
que la probabilidad de que los granos se fusionen en la olisión es muy baja, dando lugar
a proesos de fragmentaión. Por lo tanto tiene que existir otro meanismo que atúe for-
mando planetesimales. Este meanismo, tiene que tener en uenta que uando los granos
tienen tamaños mayores que unos poos entímetros, se desaoplan del gas y se mueven
a veloidades keplerianas, pero al estar afetados por la friión gaseosa, espiralan haia
la estrella entral en esalas de tiempo muy ortas. Por ejemplo, para una partíula de
un metro de radio ubiado a 1 UA de la estrella entral, la esala de tiempo de aída es
de menos de 100 años (Weidenshilling 1977). Por tanto, ualquier modelo que explique
el proeso de formaión de planetesimales tiene que obrar muy rápidamente, para evitar
que los granos aigan a la estrella antes de poder formar preursores planetarios.
Se presentaron algunos modelos de formaión de planetesimales en los últimos años.
Kretke y Lin (2007) propusieron un meanismo de retenión de partíulas que promueve
la aumulaión de granos y formaión de planetesimales en los alrededores de la línea
de hielo, que es el radio límite de ondensaión del agua. Sin embargo, no está laro si
este proeso puede llevar a la formaión de planetesimales. Otro trabajo reiente es el
desarrollado por Johansen et al. (2007), quienes investigaron numériamente el efeto
aumulativo de los agregados de polvo era del plano medio de un diso protoplanetario.
Ellos enontraron que si la onentraión de polvo es lo suientemente alta, la ines-
tabilidad de streaming (Youdin y Goodman 2005; Johansen, Henning y Klahr 2006,
Johansen y Youdin 2007) provoa un aumento loal en la densidad de polvo, formando
objetos unidos gravitaionalmente on masas omparables a los asteroides más grandes
y en esalas de tiempo de unos poos períodos órbitales. No obstante, sigue habiendo
ierta inertidumbre que ausa que este sea un problema aún no resuelto y uno de los
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enigmas de las ienias planetarias.
3.4. De los planetesimales a los protoplanetas
Esta seión omienza una vez que los planetesimales entraron en esena. El proeso
de la onstruión de uerpos más grandes que los planetesimales, fue abordado por
primera vez por Vitor Safronov, quien trabajaba en el Instituto de Cienias de la
Tierra en Mosú. El trabajo pionero de Safronov fue publiado en ruso en el año 1969,
pero se tradujo al inglés en 1972.
A partir de esta publiaión, se sabe que la dinámia del diso de planetesimales
es un fator lave para entender el reimiento de los futuros planetas o embriones
planetarios, dado que las veloidades relativas de los planetesimales son un fator rítio
para determinar sus tasas de areión.
Una vez que los uerpos alanzan tamaños de 1 km de diámetro, las interaiones
gravitatorias entre ellos se vuelven signiativas. El eslabón más débil de la teoría es
omprender las olisiones. Los experimentos de laboratorio están limitados a los uerpos
de tamaños menores que un metro y en onseuenia la mayor parte de lo que sabemos
sobre las olisiones de objetos de más de 1 km proviene de simulaiones numérias.
Éstas sugieren que la mayoría de las olisiones onduen a una fusión de los uerpos
protagonistas del impato, a menos que la veloidad de impato sea sustanialmente
superior a la veloidad de esape del objetivo.
Un planetesimal areta a sus hermanos más pequeños a una tasa que depende del
número de objetos por unidad de volumen y de la veloidad relativa entre el planetesi-
mal y los uerpos veinos. Si la veloidad relativa es grande, el planetesimal hoa sólo
on los objetos que pasan diretamente frente a él. Si la veloidad relativa es pequeña,
la gravedad del planetesimal atraerá material que no estaba originalmente en su traye-
toria. Este efeto denominado enfoamiento gravitatorio aumenta la freuenia de las
olisiones.
Los freuentes enuentros eranos entre planetesimales ausan que sus trayetorias
sean alteradas por la perturbaión gravitatoria. El efeto aumulativo de muhos enuen-
tros eranos modia la veloidad relativa del planetesimal y sus uerpos veinos. Este
efeto denominado friión dinámia, ausa que las grandes masas tiendan a adquirir
pequeñas veloidades aleatorias y vieversa.
Al mismo tiempo, el efeto de arrastre del gas nebular es resistivo y tiende a disminuir
las veloidades de los planetesimales, haiendo sus órbitas más irulares y oplanares.
A pesar de esta aparente omplejidad, el reimiento de los planetesimales es posible,
y ourrirá en diferentes regímenes de auerdo a omo atúen estos meanismos de exi-
taión y amortiguamiento en las veloidades relativas de los planetesimales más grandes
respeto de su entorno. Cada uno de estos regímenes de reimiento tiene diferentes
araterístias y esalas de tiempo de reimiento.
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3.4.1. Creimiento fuera de ontrol o runaway
A lo largo de muhos enuentros eranos, la friión dinámia ausa que los planete-
simales más grandes adquieran veloidades aleatorias más hias que los planetesimales
de menor tamaño. Como resultado, el enfoamiento gravitatorio se hae más eiente
para los uerpos más grandes que reerán muy rápido, alimentándose vorazmente de
los objetos más hios. Sin embargo, la mayoría del material sólido permanee en los
pequeños planetesimales que reen más lentamente (Stewart & Kaula, 1980; Kokubo
& Ida, 1996) y por lo tanto los uerpos más grandes de la distribuión, los embriones
planetarios o protoplanetas, superan rápidamente a todos los demás en un reimiento
fuera de ontrol o runaway, omo fue denido por primera vez en un trabajo de Wetherill
y Stewart (1989).
En prinipio, paree más probable que la mayoría de las olisiones lleven a areión
más que a fragmentaión (Leinhardt & Rihardson, 2002). No obstante, a medida que los
planetesimales se haen ada vez más grandes, sus veloidades aumentan, y las olisiones
llevan más probablemente a la ruptura de los uerpos. Los pequeños fragmentos de la
olisión son afetados por el arrastre debido al gas nebular, adquiriendo rápidamente
una órbita irular y oplanar. Como resultado, los fragmentos de las olisiones son
rápidamente aretados por los planetesimales más grandes, lo que hae el reimiento
de estos últimos todavía más rápido (Wetherill & Stewart, 1993).
Cuando los protoplanetas se vuelven lo suientemente masivos omo para inuen-
iar la distribuión de veloidades de los pequeños planetesimales en su entorno, este
reimiento runaway omienza a frenarse (Ida & Makino, 1993) y da lugar al próximo
régimen de reimiento.
3.4.2. Creimiento oligárquio
En este régimen las veloidades de los planetesimales quedan determinadas por las
perturbaiones gravitatorias de los embriones más que por las de otros planetesimales
(Ida & Makino, 1993). Como resultado, el enfoamiento gravitatorio se vuelve menos
efetivo y la areión entra en un nuevo régimen denominado reimiento oligárquio
(Kokubo & Ida, 1998). El nombre se debe a que en este régimen ya no se produe
areión entre los planetesimales y solo reen los uerpos de mayor masa o embriones
planetarios. Esta etapa de la evoluión se arateriza por un reimiento lento y pausado,
no obstante dura muho tiempo y onstituye el régimen fundamental de reimiento de
los futuros planetas. Simulaiones numérias sugieren que este régimen omienza uando
los uerpos tienen masas de entre 10−5 y 10−3M⊕ (Raov, 2003; Thommes et al., 2003),
indiando que la formaión de objetos de tamaños de la Luna o Marte ourre dentro del
régimen de reimiento oligárquio.
Cuanto más grande es el embrión, mayor es la perturbaión que ejere sobre los
planetesimales eranos, exitando y aumentando aún más sus veloidades y haiendo
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más lento su reimiento. Así permite que los otros embriones oligaras lo alanen.
En este régimen y omo en toda buena oligarquía, las interaiones gravitatorias en-
tre los embriones tienden a mantenerlos aparte, de modo que ada uno tiene su propia
región de inuenia o zona de alimentaión en el diso. Esta es la región en la que are-
tarán planetesimales, que tiene anhos de entre 10 y 12 vees el radio de Hill del embrión
(Kokubo & Ida, 1998). Esto nos india que los embriones posiblemente tengan ompo-
siiones diferentes dependiendo de donde se hayan formado en el diso protoplanetario,
aunque posiblemente algún meanismo de mezlado haya atuado en el diso.
La etapa de reimiento oligárquio dura entre 0,1 y un millón de años (Weidens-
hilling et al., 1997; Thommes et al., 2003), siendo el régimen fundamental donde se
forman los planetas. El reimiento oligárquio termina uando el número de planete-
simales disminuye tanto que ya no puede frenar las aiones de los embriones. Con la
desapariión de los planetesimales, la friión dinámia se apaga, ausando que los em-
briones pierdan sus zonas de alimentaión y se derrumbe el orden anterior. Ahora los
protoplanetas omienzan a interatuar on fuerza y hoan unos a otros. La areión de
los planetas entra ahora en una fase terminal prolongada.
3.4.3. Impatos gigantes
La última etapa de areión omienza uando los poos planetesimales que quedan
tienen muy poa masa omo para amortiguar las veloidades aleatorias de los embriones.
Como onseuenia, sus veloidades aumentan y el reimiento se frena dramátiamente,
ausando que las órbitas de los embriones se empieen a ruzar on las de sus veinos.
Esta nueva etapa de reimiento, omienza uando la mitad del material sólido está
ontenido en los embriones (Kokubo & Ida, 2000) y se arateriza por ser el régimen
más violento y estar marado por impatos gigantes entre los embriones que ahora,
tienen el tamaño aproximado de la Luna.
No es muy laro omo son de eientes las olisiones, aunque las simulaiones numé-
rias sugieren que el reimiento ontinúa aún si hubo una fragmentaión signiativa
(Alexander & Agnor, 1998). Los planetesimales remanentes desapareen o bien por aer
a la estrella entral o bien por ser eyetados del sistema planetario. De esta manera, los
impatos gigantes serían omunes durante las últimas etapas de areión (Agnor et al.,
1999) y de gran importania dado que determinan los parámetros nales de los planetas,
tanto sus elementos orbitales omo las propiedades de su espín.
3.5. Planetas gigantes y dos teorías para expliar su
formaión
Antes de que los embriones olisionen entre si en el régimen de impatos gigantes,
se originan los planetas gigantes. En la atualidad o-existen dos teorías que explian la
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formaión de un planeta gigante: el modelo de inestabilidad del núleo y el modelo de
inestabilidad gravitatoria. Ambos modelos son oneptualmente diferentes y onseuen-
temente forman planetas gigantes on estruturas internas distintas. De auerdo on las
observaiones, ambos modelos podrían expliar araterístias de diferentes poblaio-
nes de planetas gigantes, lo que lleva a pensar que dependiendo de las ondiiones del
sistema planetario puede expliarse la formaión on una u otra teoría.
3.5.1. Teoría de inestabilidad gravitatoria
De auerdo on este modelo, los planetas gigantes se forman por la ontraión de
ondensaiones de gas que surgen debido a inestabilidades gravitatorias en el diso pro-
toplanetario. Boss (1997, 1998) realizó una serie de simulaiones numérias en las que
muestra que grumos de 1MJupiter se podrían formar en un diso de gas gravitatoriamen-
te inestable. Sin embargo, estas simulaiones requieren de un alto osto omputaional
y es por este motivo que la evoluión de estas ondensaiones solo se siguen por algunos
períodos orbitales y resulta inierto si ellas son apaes de sobrevivir lo suiente omo
para dar origen a un planeta, lo ual onstituye el prinipal argumento en ontra de esta
teoría.
Por otra parte autores omo Raov (2005) o Dodson-Robinson y olaboradores
(2009), mostraron que en disos on propiedades más o menos estandar, la formaión
de planetas gigantes por inestabilidad gravitatoria podría produirse más allá de las
100 UA. Este heho sería onrmado on el desubrimiento de planetas gigantes ubiados
a grandes distanias de la estrella entral, omo por ejemplo el sistema HR 8799 que fue
observado por imagen direta y en donde sus tres planetas gigantes (de ∼ 10MJupiter
ada uno) se enuentran ubiados entre 25 y 70 UA, o también el planeta gigante hallado
orbitando la estrella Fomalhaut, on un semieje mayor de 115 UA (por itar algunos
ejemplos). En estos sistemas la formaión de sus planetas gigantes no podría expliarse
on el meanismo de inestabilidad nuleada ni aún onsiderando la migraión planetaria
omo meanismo para ubiar al planeta en su ubiaión atual.
3.5.2. Teoría de inestabilidad nuleada
Miremos por un lado el heho de que hay muy poos objetos detetados on masas
entre 5 y 50 Mjupiter orbitando estrellas de tipo solar (heho onoido omo el desierto
de las enanas marrones), lo ual representa una disontinuidad en la funión iniial de
masa y sugiere que el meanismo de formaión de los planetas es diferente al de las
estrellas.
Por otra parte mirando a nuestro Sistema Solar, enontramos que los planetas terres-
tres están formados prinipalmente por sólidos y a medida que la masa de los planetas
ree aumenta su omponente gaseosa, pero evideniando siempre un enriqueimien-
to respeto de la abundania solar, lo que lleva a pensar en un esenario omún de
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formaión para todos los planetas.
Estas son algunas de las ausas que haen al modelo de inestabilidad nuleada el
esenario de formaión de un planeta gigante más aeptado por la omunidad ientía
y el modelo adoptado en esta tesis dotoral.
De auerdo on este modelo, la formaión de un planeta gigante omienza on la
formaión de un núleo sólido a partir de la areión de planetesimales. Mientras la
formaión de este núleo tiene lugar, una envoltura gaseosa omienza a asoiarse a su
alrededor. Si el protoplaneta esta ubiado en una región ria en gas, la envoltura gaseosa
se hae más y más grande, dando origen al planeta gigante en esalas de tiempo muy
ortas.
En el aso de nuestro Sistema Solar, si pensáramos que nuestros planetas gigantes se
formaron por el meanismo de inestabilidad gravitatoria, entones sería de esperar que
la omposiión del planeta sea igual a la de la nebulosa, on lo ual se neesitaría de
un proeso independiente para expliar el enriqueimiento respeto de la omposiión
solar que tienen Júpiter y Saturno. Además, la formaión de planetas que están a mitad
de amino entre los planetas terrestres y los gigantes gaseosos, omo Urano y Neptuno,
resulta difíil de expliar en el esenario de inestabilidad gravitatoria. Por otra parte
modelos basados en el meanismo de inestabilidad nuleada (Benvenuto et al., 2009;
Guilera et al., 2010), muestran que efetivamente puede expliarse la formaión de los
uatro planetas gigantes del Sistema Solar por este meanismo.
De esta manera, si bien ambos meanismos explian el origen de los planetas gigantes,
on el meanismo de inestabilidad nuleada puede expliarse la formaión de la gran
mayoría de los exoplanetas observados a exepión de una doena que se enuentran
muy alejados de la estrella entral, y es por eso que es el meanismo elegido en esta
tesis.
3.6. Evoluión orbital de los protoplanetas
Una importante ontribuión a nuestra omprensión aera de la formaión y evo-
luión planetaria fue el desubrimiento de los primeros planetas Júpiter alientes. Las
diultades asoiadas a la formaión de estos uerpos son más pronuniadas a medida
que están más era de su estrella antriona y han despertado el interés en revisar las
teorías de evoluión orbital de los embriones debido a la interaión gravitatoria on el
diso. En esta seión vamos a estudiar los meanismos dinámios que atúan modi-
ando el semieje mayor de los planetas e induen una evoluión orbital de los mismos.
Estos meanismos son:
A) Interaión on el diso gaseoso.
B) Interaión on el diso de planetesimales remanente. Los planetas pueden inter-
ambiar momento angular debido a la interaión on los planetesimales remanen-
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tes en el diso.
C) Interaiónes debido a inestabilidades dinámias entre los planetas ya formados,
espeialmente si son gigantes.
Estos meanismos pueden atuar en todos los planetas, pero su relevania esta aso-
iada al tipo de planeta involurado. En el aso del meanismo A, este es de muha
importania tanto en la evoluión de los planetas roosos omo en la de los gigantes y
obra durante la formaión de los embriones. Por el ontrario, los meanismos B y C,
sólo son relevantes para la evoluión de los planetas gigantes y atúan una vez que éstos
ya están formados en el diso. En esta seión disutiremos brevemente ada uno de
estos puntos, en espeial el punto A, que es el que mejor logra expliar la distribuión de
exoplanetas observada, el únio que obra en la etapa de formaión, durante las primeras
deenas de millones de años y por estos motivos, el únio onsiderado en nuestro trabajo.
3.6.1. Interaión on el diso gaseoso
Cuando todavía queda gas en el diso, las interaiones gravitatorias entre el diso y
el embrión ausan un interambio de momento angular entre ellos, que puede oasionar
la migraión orbital del embrión, siempre que exista un desequilibrio entre los torques
ejeridos por los disos internos y externos (Goldreih y Tremaine 1980). La migraión
resultante pueden ser desrita por diferentes formalismos, dependiendo de omo sea la
respuesta del diso protoplanetario.
A ontinuaión expliaremos brevemente los regímenes posibles de migraión orbital
asoiado una interaión entre el embrión y el diso gaseoso. Estos son: I) la migraión de
tipo I, que se aplia a un protoplaneta de poa masa (Ward, 1997), II) migraión de tipo
II, que se aplia uando el protoplaneta es lo suientemente masivo omo para abrir una
breha en el diso (Lin y Papaloizou 1986) y (III) la reientemente introduida migraión
fuera de ontrol o de tipo III (Masset & Papaloizou, 2003; Artymowiz, 2004), que es
una migraión potenialmente rápida, que se aplia a disos muy masivos e involura a
embriones planetarios on masa suiente omo para abrir un gap, pero el ual sólo se
ha abierto de forma parial en el diso.
Migraión de tipo I
El problema de determinar la evoluión de la órbita de un protoplaneta implia una
evaluaión de los torques. Cuando se tiene un desequilibrio de marea ausado por el diso
interno y externo que onduen a un interambio de momento angular, esto oasiona
que el planeta se desplae en relaión on el material del diso.
Para los planetas de baja masa (aproximadamente 1 M⊕, aunque la masa exata
depende de las propiedades del diso), el ujo de momento angular inyetado en el
diso omo onseuenia de la interaión de mareas entre el embrión y el diso, es
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insigniante en omparaión on el transporte visoso del momento angular. Como
resultado, la densidad superial del gas permanee esenialmente sin ambios debido a
esta interaión.
Una tendenia natural es que los torques externos del diso dominen a los internos,
ausando una rápida migraión del embrión haia la estrella entral, en esalas de tiempo
de entre 104 a 105 años para un planeta de entre 1 y 10 M⊕, respetivamente, ubiado
a 5 UA de la estrella antriona (Ward, 1997). Esto esta de auerdo on estimaiones
obtenidas por otros autores que usaron modelos más rigurosos (Tanaka et al., 2002; Bate
et al., 2003; DÁngelo et al., 2003).
Estas esalas de tiempo de migraión indian que el planeta migra haia la estrella
entral en esalas de tiempo muho más rápidas que las esalas de tiempo de formaión
de los núleos de los planetas gigantes, lo que nos enfrenta ante un grave problema, uya
soluión es que la migraión del embrión sea retrasada o frenada de alguna manera.
En los últimos años, se propusieron una serie de esenarios para detener la migraión.
Por un lado las inertidumbres en la estrutura de los disos protoplanetarios y en
partiular en la determinaión de opaidades pueden afetar las tasas de migraión
(Menou & Goodman, 2004). Por otro lado, las regiones de baja visosidad en disos
protoestelares (zonas muertas) pueden haer onsiderablemente más lento el movimiento
orbital del planeta (Matsumura et al., 2007). También la inlusión de ampos magnétios
puede ser importante a la hora de detener la migraión (Terquem, 2003; Nelson &
Papaloizou, 2004). El perl de densidad superial real no es suave en el diso, si no
que puede tener saltos y atrapar protoplanetas de baja masa reduiendo la tasa de
migraión (Masset et al., 2006). De todas formas, ninguno de estos meanismos esta
libre de inertezas, on lo ual este problema todavía no está resuelto y es laro que
haen falta más estudios aera de este tema.
Migraión de tipo II
La interaión de marea entre un protoplaneta y el diso en el que está inmerso on-
due al interambio de momento angular entre ellos. Este interambio ourre loalmente
en el diso, siendo el setor que orbita más allá de la posiión del planeta el que reibe
momento angular del embrión, mientras que el diso interior pierde momento angular
que es reibido por el protoplaneta. Esto oasiona que el material del diso se mueva
alejándose del planeta y uando los torques debido a las mareas son mayores que los
torques internos visosos en el diso y la respuesta del diso se onvierte en no-lineal, se
espera que se forme una breha en el diso, en los alrededores del planeta (Papaloizou
y Lin, 1984; Lin y Papaloizou 1993).
Las ondiiones para que esto ourra son que la esfera de Hill del planeta sea om-
parable o mayor que el espesor del diso gaseoso en esa ubiaión y que los torques de
mareas exedan a los torques visosos. Esto último implia que los torques de mareas
remuevan gas loalmente de la región de la breha más rápidamente de lo que la vis-
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osidad llena este hueo en el diso (Papaloizou y Lin, 1984; Lin y Papaloizou, 1985,
1993). Estas dos ondiiones se satisfaen para planetas de masas entre Júpiter y Sa-
turno, aunque la masa exata depende de las propiedades del diso protoplanetario en
los alrededores del embrión, pero podemos onluir que este será un efeto importante
para planetas gigantes.
Este trunamiento de mareas en la nebulosa fue investigado a partir de simulaiones
numérias (Bryden et al., 1999; Kley, 1999). Lo que enontraron es que para los pará-
metros físios típios de los modelos de diso, la formaión de esta breha puede reduir
sustanialmente la tasa de areión de gas, onduiendo a la formaión de planetas on
masas entre 1 y 10 MJupiter, en onordania on las masas observadas de los planetas
extrasolares.
Una vez que se abre una breha en el diso, el ujo de momento angular haia el diso
externo debido al transporte visoso es suministrado por el planeta. De la misma forma,
el ujo haia afuera pero proveniente de la parte interna del diso lo adquiere el planeta.
Cuando estas ontribuiones no están equilibradas, el planeta migra. Normalmente, las
simulaiones indian que el diso externo tiene el efeto dominante, ausando una mi-
graión del planeta haia la estrella entral. Esto está ilustrado en la gura 3.1, tomada
del trabajo de Nelson et al. (2000), en la que se muestra la evoluión de un planeta que
iniialmente tiene 1MJupiter.
Supongamos que hay una breha abierta en el diso, vamos a estudiar la tasa de
migraión del embrión planetario. Cuando la masa del planeta es omparable o menor a
la masa del diso loal on el que interatúa, entones el planeta se omporta omo una
partíula representativa del diso y su tasa de migraión esta ontrolada por la evoluión
visosa del diso en el que esta inmerso. En este aso la tasa de migraión esta dada
por la veloidad de deriva radial del gas debido a la evoluión visosa y puede llevar al
planeta desde la posiión de Júpiter hasta la estrella entral en aproximadamente 105
años. Estas esalas de tiempo son muho menores que la esala de tiempo de vida del
diso o las estimadas para la formaión de estos planetas.
Por otro lado, uando la masa del planeta es mayor que la masa típia del diso on
el que interatúa, la ineria del planeta se onvierte en un fator importante que retrasa
la migraión orbital (Syer & Clarke, 1995; Ivanov et al., 1999). La ineria del embrión
atúa omo un dique ontra la evoluión visosa del diso y puede onduir a un ambio
sustanial en la estrutura del diso en las eranías de la órbita del planeta.
La migraión de tipo II también puede frenarse antes de que el planeta aiga a la
estrella entral debido a la interaión de marea de una estrella que rota rápidamente
(Lin et al., 2000), o también se frenará si el gas del diso se disipa (Trilling et al., 1998,
2002)
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Figura 3.1: Esta gura fue tomada del trabajo de Nelson et al. (2000) y muestra la
evoluión temporal de la densidad superial del diso y el radio orbital del embrión en
funión del tiempo medido en períodos orbitales. El protoplaneta tiene una masa iniial
de un 1 MJupiter y se mueve haia la estrella entral por efeto de la migraión de tipo
II
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Migraión de tipo III
Este régimen de migraión fue el último que se introdujo (Masset & Papaloizou, 2003;
Artymowiz, 2004; Papaloizou, 2005) y ourre uando un protoplaneta abre parialmente
una breha en el diso. Esto ausa que el material uya a través de la órbita del embrión,
ejeriendo un torque sobre el protoplaneta que podría atuar ayudando o retrasando la
migraión.
De auerdo on Masset y Papaloizou (2003), este efeto podría atuar ayudando a la
migraión y hasta en algunos asos podría atuar de forma desontrolada, oasionando
una migraión muy rápida del planeta, siempre que el diso sea muy masivo, aproxima-
damente un orden de magnitud mayor que los valores típios de disos protoplanetarios
observados.
El estudio de esta migraión ausada por una breha abierta parialmente, involura
un embrión planetario lo suientemente masivo omo para que permita que la breha
omiene a abrirse en el diso, pero además requiere que el diso involurado tenga muha
masa. Este régimen es difíil de estudiar numériamante y todavía haen falta muhos
estudios para determinar ual es su verdadera relevania en el proeso de formaión
planetaria.
3.6.2. Interaión on el diso de planetesimales
Supongamos que el gas se disipó del diso y todavía queda un número importante
de planetesimales en el sistema, entones los planetas pueden migrar omo resultado
de enuentros gravitatorios on estos objetos (Levison et al., 2007). En partiular, si
un planeta se enuentra inmerso en un mar de pequeños uerpos, retroederá ada
vez que eyete gravitatoriamente a uno de ellos. En general, dado que estos uerpos
provienen de ualquier direión, esto forzará a los planetas a tener un ambio al azar
en el semieje. Sin embargo, puede ourrir que estos uerpos provengan todos de una
misma direión. Esto ourre, por ejemplo, uando los planetesimales son eyetados por
un planeta veino, lo que oasiona un ujo neto de material proveniente de una direión
determinada. El planeta en uestión se mueve en la direión opuesta al ujo de material,
debido a la onservaión de la energía y el momento angular. En la ausenia de fuertes
perturbaiones gravitatorias on otro planeta, el semieje mayor del planeta protagonista
ambiará lentamente on el tiempo.
La primera disusión que involuró a este proeso fue presentada por Fernandez e Ip
(1984), quienes desriben la respuesta de los planetas gigantes de nuestro Sistema Solar
al diso remanente de planetesimales. Más tarde, Malhotra (1993, 1995), mostró que la
dinámia de los objetos resonantes del inturón de transneptunianos, podría expliarse
omo el resultado de una migraión exterior de Neptuno y onluye que este planeta
debería haber migrado varias unidades astronómias para poder expliar la distribuión
de exentriidades observadas.
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En el aso de los sistemas planetarios extrasolares, dado que la migraión será diferen-
te dependiendo de ada aso, los modelos atuales que intentan tener una representaión
general y no de algún aso partiular son muy simples y estudian la evoluión de un
únio planeta inmerso en un diso de planetesimales (Murray et al., 1998; Ida et al.,
2000). En estos modelos, el omportamiento del planeta dependerá de una ompetenia
entre las fuente de planetesimales y el meanismo de dispersión de los mismos. Si el
material se remueve más rápidamente de lo que es rellenado, el planeta no migrará.
Por el ontrario, si la región se llena de planetesimales más rápidamente de lo que son
eyetados, la migraión será sostenida.
La direión y esala de tiempo de migraión también dependerá de la antidad de
planetas gigantes presentes en el diso y de la masa y estrutura del diso de planetesima-
les remanente. Por ejemplo, si se quiere expliar el omportamiento de un únio planeta
gigante inmerso en un diso de planetesimales este migrará haia la estrella entral y
se onvertirá en un Júpiter aliente siempre que el diso de sólidos sea extremadamen-
te masivo, lo que podría llevar a un diso gravitaionalmente inestable (Papaloizou &
Terquem, 2005).
Para que este meanismo funione eientemente expliando la distribuión de semi-
ejes observados en planetas extrasolares, se neesita la presenia de disos remanentes
de planetesimales muy masivos, aún uando los planetas gigantes ya están formados.
Todo esto india que este meanismo es muho menos eiente que la interaión entre
un protoplaneta y el diso gaseoso (aso A) y por lo tanto no lo tendremos en uenta
en nuestro modelo de formaión.
3.6.3. Interaión planeta-planeta
Los sistemas planetarios de múltiples planetas pueden sufrir inestabilidades dinámi-
as (Levison et al., 1998) que pueden llevar a ortos pero violentos períodos de evoluión
orbital, durante los uales las exentriidades planetarias pueden aumentar a valores muy
grandes. Este efeto de dispersión gravitatoria entre dos o más planetas de un mismo
sistema planetario fue sugerido por (Rasio & Ford, 1996). Si la inestabilidad puede ser
amortiguada por algún proeso, omo por ejemplo, la friión dinámia on el diso o
la interaión de marea on la estrella entral, entones los embriones volverán a tener
sus órbitas asi irulares, pero en ubiaiones diferentes de donde se enontraban ini-
ialmente. Esto ayudaría a expliar la distribuión de exoplanetas observados, aunque
no lograría expliarla en su totalidad.
Autores omo Thommes et al. (1999), llevaron este estudio a nuestro Sistema Solar,
sugiriendo que los uatro planetas gigantes podrían haberse formado muy era el uno
del otro, oasionando que sus órbitas fueran dinámiamente inestables. De auerdo on
el esenario propuesto por Thommes y olaboradores, Urano y Neptuno se habrían
originado entre Júpiter y Saturno. Casi inmediatamente, estos planetas habrían sido
eyetados haia afuera por Júpiter y Saturno y la friión dinámia debida a la presenia
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de un diso de planetesimales remanente habría irularizado sus órbitas. Otro modelo
que se presentó reientemente basado en esta idea es el denominado modelo de Niza
(Tsiganis et al., 2005; Morbidelli et al., 2005; Gomes et al., 2005). Estos modelos estarían
sugiriendo que este tipo de inestabilidad puede ourrir en las partes más externas de los
sistemas planetarios, modiando la arquitetura nal de los mismos.
Capítulo 4
Nuestro modelo para formar sistemas
planetarios
En los apítulos anteriores resumimos el estado atual del onoimiento aera de
los sistemas planetarios, desde el punto de vista teório y observaional. Desde el punto
de vista teório, vimos ómo la formaión de un sistema planetario es una onseuenia
natural de la formaión de una estrella, lo que no implia que neesariamente todas
las estrellas tengan planetas, pero sí que los planetas se formen omo subproduto de
ese proeso. También analizamos ómo a partir del diso protoplanetario primordial se
forman los primeros agregados, luego los planetesimales y ómo estos se onvierten en
planetas. Todo este proeso fue relatado de auerdo el esenario de formaión atual-
mente más aeptado.
Por el lado observaional, reonoimos las prinipales araterístias de la pobla-
ión de planetas extrasolares, estudiando sus masas, semiejes mayores y exentriida-
des. Sumado a esto, analizamos las propiedades de la estrella antriona relevantes para
el proeso de formaión planetaria: sus masas y metaliidades. Finalmente exploramos
uales son las masas y tamaños observados en disos protoplanetarios, que onstituyen
las ondiiones iniiales a partir de las uales se originan los planetas. Estos datos ob-
servaionales nos muestran una gran diversidad de esenarios posibles para la formaión
de sistemas planetarios, que plantean el desafío de expliar su proeso de formaión.
En lo que sigue, presentaremos en detalle el modelo que desarrollamos para repre-
sentar el proeso de formaión de sistemas planetarios, que fue publiado en nuestros
trabajos Miguel y Brunini (2008, 2009, 2010) y en Miguel et al. (2010a, 2010b) y repre-
senta el objetivo de esta tesis dotoral. Este modelo esta basado en el esenario atual
para expliar la formaión de un sistema planetario, y omputa el origen desde que el
diso protoplanetario ya esta formado y los primeros embriones existen en el diso, has-
ta 20 millones de años después, uando los planetas gigantes ya están formados y los
embriones de los planetas terrestres están entrando en la fase prolongada de impatos
gigantes, que los llevará al nal de su evoluión. Nuestro modelo es semi-analítio y
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nos permite generar una gran poblaión de sistemas planetarios on poo osto ompu-
taional, que es analizada estadístiamente y omparada on la muestra de planetas
extrasolares observados. De esta manera, estableemos restriiones a las teorías de for-
maión planetaria y haemos prediiones aera de las prinipales araterístias que
deberíamos esperar de los sistemas planetarios extrasolares. Nuestro modelo fue armado
en diferentes etapas. En este apítulo mostramos ada una de estas etapas, que onsti-
tuyen diferentes mejoras realizadas al modelo y en las que nos enfoamos en diferentes
aspetos del proeso de formaión planetaria.
4.1. Parte I: formaión de un planeta por diso. Aná-
lisis del desierto planetario
En esta primera etapa de nuestro trabajo desarrollamos un modelo semi-analítio
para omputar la formaión de un únio planeta por diso protoplanetario, el ual se
forma in situ, es deir que la evoluión orbital de este embrión no es onsiderada. Para
el desarrollo de este modelo nos basamos en el trabajo de Ida y Lin (2004a), quienes
fueron pioneros en este tipo de modelos semi-analítios desarrollados para expliar la
distribuión de exoplanetas observada. Una de las prediiones del modelo de Ida y Lin
es el desierto planetario, que es una región en la distribuión de masas y semiejes en la
que hay una ausenia de planetas. Esta esasez se debe a que al enenderse el proeso de
areión gaseosa, las masas de los planetas reen muy rápidamente y pasan de tener 10
a 100 M⊕ en muy poo tiempo, motivo por el ual raramente se enuentran planetas en
ese rango de masas intermedio. Nosotros reemos que esta prediión podría depender
de la presripión adoptada para la aumulaión de gas. Con esta idea, desarrollamos
nuestro modelo, en donde asumimos tasas de areión de gas y sólidos más realistas y
esenialmente diferentes a las de estos autores.
Dado que omenzamos nuestro estudio una vez que el diso protoplanetario esta
formado, es importante en un prinipio estableer la estrutura del diso que vamos a
onsiderar, así omo las ondiiones iniiales del embrión que ubiamos en el mismo.
4.1.1. Estrutura del diso protoplanetario
La estrutura del diso protoplanetario que asumimos omo ondiión iniial para la
formaión de un sistema planetario extrasolar, está basada en el modelo de la nebulosa
solar primordial y es extrapolada para representar las ondiiones iniiales de ualquier
diso extrasolar.
A lo largo de los años se presentaron diferentes representaiones de la nebulosa solar.
Estos modelos fueron ambiando de auerdo a los diferentes datos aportados por estudios
osmoquímios realizados en nuestro Sistema Solar atual. Kusaka y sus olaboradores
(1970) fueron los primeros en estimar ual habría sido la densidad superial de sólidos
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mínima neesaria para formar los planetas terrestres y los núleos de los planetas gigan-
tes. Estos datos fueron tomados por Hayashi (1981), quien desarrolló un modelo para
representar a la nebulosa solar primordial, en el ual la densidad superial de sólidos,
Σd, esta dada por:
Σd =
{
7,1( a
1UA
)−3/2 a < 2,7UA
30( a
1UA
)−3/2 a ≥ 2,7UA (4.1)
on a el semieje mayor en UA, y donde la densidad esta dada en unidades de g/cm−2.
Estos datos fueron obtenidos asumiendo una masa total para el diso de 0,013 M⊙,
en donde la abundania de los materiales roosos metálios es de 0,0043 y la de los
hielos (H2O, CH4 y NH3) es onsiderada omo 0,0137. Además, Hayashi asumió una
ierta masa total de sólidos presente en los planetas gigantes, que asumió se enontraría
en el núleo de los mismos, sin tener en uenta los metales presentes en la envoltura
gaseosa. Hayashi adoptó para el núleo de los planetas gigantes una masa de 15 M⊕,
que si bien no es tan diferente de las estimaiones atuales (Guillot, 2005; Militzer et
al., 2008; Nettelmann et al., 2008), al agregar los metales presentes en la envoltura
gaseosa, la antidad de sólidos mínimos neesarios para formar a los planetas gigantes
sería bastante mayor que el asumido por este autor (Guillot, 2005; Guillot & Gautier,
2009).
La línea de hielo representa el lugar en el diso en el ual el agua ondensa, aumen-
tando abruptamente la densidad superial de sólidos de la nebulosa. De auerdo on
este modelo, denominado modelo de la nebulosa solar de masa mínima o MMSN, la
ondensaión del agua ourre a una temperatura de 170◦K y esta ubiada a 2,7 UA del
Sol. De esta manera, Hayashi onsideró que la mayor antidad de sólidos en los planetas
gigantes era debido a hielo de agua.
Con el n de onsiderar este modelo omo ondiión iniial para un diso protopla-
netario extrasolar, Ida y Lin (2004a), introdujeron el fator fd, que es un fator de esala
del diso que se asume omo onstante a lo largo del mismo y sirve para asumir disos
iniiales de diferentes masas. Las observaiones en radio muestran la emisión de polvo
en los disos, y de esta forma puede inferirse la masa total de polvo en los disos protoes-
telares alrededor de estrellas T Tauri, que está en los rangos de 10−5 M⊙ a 3× 10−3 M⊙
(Bekwith & Sargent, 1996). Teniendo esto en uenta y asumiendo que todos los disos
tienen tamaños similares (desde algunas deenas de UA a 100 UA), las masas inferidas
de las observaiones indian que fd toma valores en el rango fd ∼ 0,1− 30.
De esta manera, la densidad superial de sólidos en la forma de granos ondensados
y planetesimales esta dada por,
Σd =
{
7,1 fd(
a
1UA
)−3/2 a < ahielo
30 fd(
a
1UA
)−3/2 a ≥ ahielo
(4.2)
En la gura 4.1 mostramos la densidad superial de sólidos omo funión del semieje
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Figura 4.1: Densidad superial de sólidos omo funión del semieje mayor, para dife-
rentes valores del fator de esala del diso. Cuando fd = 0,1, los resultados se muestran
on la línea azul, si fd = 1 entones la densidad de sólidos se muestra en verde y fd = 10
está representada por la línea amarilla.
a para diferentes valores del fator de esala del diso: fd = 0,1, fd = 1 y fd = 10 y
en donde se toma ahielo = 2,7 UA, omo se asume para la MMSN. En la gura la línea
azul muestra la densidad de sólidos uando fd = 0,1, la línea verde representa a fd = 1
y uando el diso es 10 vees la nebulosa mínima, la densidad de sólidos es la que se
muestra on la línea amarilla. Como podemos ver, uanto mayor es fd, mayor es la
antidad de sólidos disponible para el reimiento del embrión. Además, en todos los
asos se puede apreiar el orte abrupto en la línea de hielo.
Falta determinar el valor de ahielo, para ualquier diso extrasolar. Para determinarlo
neesitamos espeiar el perl de temperatura del gas en el diso. Supongamos que los
granos de polvo se omportan omo un uerpo negro, entones la energía absorbida por
los mismos esta dada por,
Ea =
L⋆
4πa2
πr2
donde r es el radio del grano onsiderado esfério y L⋆ es la luminosidad de la estrella
entral. Por otro lado si usamos la ley de Stean-Boltzman,
Ee = σT
44πr2
on T la temperatura busada, y σ = 5,670 10−8W m−2 K−4 la onstante de Stean-
Boltzman. Debido a que estamos asumiendo que los granos se omportan omo un uerpo
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negro, Ea = Ee, on lo ual la temperatura es
T 4 =
L⋆
16πσa2
y usando las unidades adeuadas (de forma que nos quede a en [UA℄ y L⋆ en luminosi-
dades solares), se enuentra que
T = 280
(
a
1UA
)− 1
2
(
L⋆
L⊙
) 1
4 ◦K ≃ 280
(
a
1UA
)− 1
2
(
M⋆
M⊙
)
◦K (4.3)
Alaramos que este es un modelo muy simpliado dado que los granos de polvo no
absorben ni re-emiten en longitudes de onda que sean más largas que su propio tamaño.
Dado que ahielo orresponde al radio para el ual se alanza una temperatura T ≃
170◦K, se tiene
ahielo = 2,7
(
M⋆
M⊙
)2
UA (4.4)
En esta parte de nuestro trabajo, usamos ahielo = 2,7 UA, dado que tomamos una
estrella entral omo el Sol.
También tenemos que tener en uenta al gas presente en el diso. Vamos a suponer
que la densidad superial del gas en el diso tiene una dependenia on a similar a la
de Σd, luego
Σg = fg 2,4× 103
(
a
1UA
)− 3
2
gcm−2 (4.5)
donde el parámetro fg, es un fator de esala para la masa total de gas del diso, que
fue introduido para onsiderar la posibilidad de que el gas y los sólidos evoluionen
independientemente. Este valor puede ambiarse obteniendo de esta forma distintos
modelos de disos y testear la dependenia de las propiedades planetarias on la masa
del diso gaseoso.
La razón
fg
fd
india omo es la abundania del diso. Si
fg
fd
= 1, se estaría hablando
de un diso on la abundania solar, que es el aso onsiderado en esta etapa de la tesis.
En esta etapa también asumimos que todos los elementos pesados permaneen en
el diso, mientras que el gas se va dispersando. Esta disipaión del diso de gas esta
relaionada on los efetos del transporte de momento angular por visosidad, la fo-
toevaporaión y los vientos oasionados por la estrella entral. Vamos a asumir que el
diso gaseoso se disipa en una esala de tiempo de entre ∼ 106 − 107 años, valor que se
basa en las observaiones realizadas por Bekwith y Sargent (1996). De auerdo on el
modelo que adoptamos en esta etapa de nuestro trabajo, la disipaión del diso ourre
de auerdo on la siguiente ley,
Σg ≃ Σg,0 · e−
t
τdisco
(4.6)
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en donde, Σg,0 es la distribuión de gas iniial y τdisco es la esala de tiempo de disi-
paión del gas. Como podemos ver, esta es una euaión muy simpliada, dado que
la disipaión gaseosa es independiente del semieje mayor. Esto representa una buena
aproximaión si tenemos en uenta úniamente la evoluión visosa del diso, pero debe
mejorarse para tener en uenta la fotoevaporaión del diso gaseoso, que no afeta a
todo el diso por igual.
4.1.2. Areión de sólidos
Asumimos que la masa iniial del embrión es de 10−5 M⊕ y su ubiaión esta dada
al azar entre 0,01 y 100 UA. En nuestro modelo, los embriones reen en el régimen
de reimiento oligárquio, impliando que las veloidades relativas entre el embrión y
su entorno son altas, es deir estamos en un régimen de alta dispersión de veloidades.
Basándonos en el trabajo pionero de Safronov (1972), la tasa de areión de un em-
brión ubiado a una distania orbital a de la estrella entral, está bien desrita por la
aproximaión de la partíula en la aja,
dMs
dt
= F
Σd
2h
πR2efσ (4.7)
donde h es la esala de altura del diso, dada por h = 0,05
(
a
1 UA
)1/4
a, F (≃ 3) es un
fator introduido por Greenzweig y Lissauer (1992) on el n de ompensar la subes-
timaión en la tasa de areión en la aproximaión de dos uerpos, en omparaión on
el aso en el que la poblaión de planetesimales sigue un modelo on dispersión de velo-
idades Gaussiana, araterizado por una sola exentriidad e inlinaión igual al valor
medio uadrátio de la poblaión. Este fator es el adeuado para un régimen de alta
veloidad. Aquí, σ representa la veloidad relativa entre el embrión y los planetesimales,
determinada por,
σ ≃
√
e2 + i2 a ΩK (4.8)
on e =< e2m >
1
2
e i =< i2m >
1
2
la exentriidad e inlinaión media uadrátia del
onjunto de planetesimales respeto del plano medio del diso, y ΩK es la freuenia
orbital. En el régimen de altas veloidades relativas (altas-σ), podemos asumir que
i
e
≃ 1
2
es una buena aproximaión, y también usaremos h ≃ ai.
Por último, la variable Ref en la euaión 4.7, es el radio de aptura efetivo, el
ual es mayor que el radio geométrio del embrión, R, debido al efeto de enfoamiento
gravitatorio. El aumento en el radio geométrio esta dado por
1 +
(
ve
σ
)2
(4.9)
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on ve =
(
2GMt
R
)1/2
la veloidad de esape mutua entre los dos uerpos. Luego, el radio
efetivo esta dado por,
R2ef = R
2
(
1 +
(
ve
σ
)2)
(4.10)
La tasa de areión de sólidos queda:
dMs
dt
= C Σd ΩK R
2
(
1 +
2GMt
Rσ2
)
(4.11)
on C una onstante igual a C = F π
√
5
2
≃ 10,53 y en donde por simpliidad asumimos
σ ∼ 10 rH ΩK .
A esta expresión le introduimos un fator de orreión, K, que se introdue para
tener en uenta la evoluión de las exentriidades e inlinaiones medias uadrátias
del onjunto de planetesimales. Dado que onsiderar este efeto esta fuera del alane
de nuestro modelo en esta etapa del trabajo, entones tomamos los resultados de Fortier
et al. (2007), quienes si lo tuvieron en uenta. Ellos desarrollaron un modelo auto-
onsistente para omputar la formaión de planetas gigantes, basados en el modelo de
inestabilidad del núleo, en donde la formaión del núleo sólido se modela en el régimen
de reimiento oligárquio. Nuestro trabajo onsistió en ajustar el fator K a las tasas
de areión de sólidos obtenidas por Fortier y olaboradores en los diferentes asos que
ellos analizaron, de forma tal de tener en uenta la evoluión de las inlinaiones y
exentriidades sin introduir un mayor grado de diultad a nuestro modelo.
Con este ajuste enontramos que las tasas de areión de sólidos obtenidas por Fortier
y olaboradores pueden ser bien modeladas asumiendo una tasa de areión dada por
la euaión 4.11 multipliada por un fator K = 4. En la gura, 4.2 mostramos el
reimiento de la masa de sólidos en funión del tiempo hallada por Fortier et al. (2007)
(línea azul), la línea roja muestra el reimiento del núleo en el aso de introduir
un fator de 4 a la euaión 4.11, mientras que la línea amarilla muestra la areión de
sólidos uando no se onsidera ningún fator de orreión a la euaión. Como podemos
ver, el fator 4 ajusta los resultados muho mejor. Las diferenias entre lo obtenido por
Fortier y olaboradores y la línea roja, que muestra nuestro ajuste, reside en que el
modelo de Fortier onsidera otros efetos importantes que iremos introduiendo en las
diferentes etapas de nuestro trabajo, omo por ejemplo el aumento en la seión de
olisión del planeta debido al efeto de drag ausado por la atmósfera del planeta en
formaión.
Este fator K = 4 también puede ser justiado analítiamente. Cuando la pertur-
baión gravitatoria debido a los protoplanetas esta equilibrada on el efeto de arrastre
ausado por el gas nebular, la exentriidad media uadrátia del onjunto de planetesi-
males alanza un valor en equilibrio, que fue enontrado por Thommes y olaboradores
(2003) y esta dado por:
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Figura 4.2: Comparaión del reimiento de la masa de sólidos obtenida por Fortier et
al. (2007) y lo enontrado on nuestro modelo on diferentes fatores de orreión. El
resultado de Fortier et al. se muestra on la línea azul, la línea amarilla representa el
reimiento uando se asume la euaión 4.11 sin ningún fator de orreión y la línea
roja muestra el omportamiento de la masa de sólidos uando se aplia un fator de
orreión 4.
eeq(≃ 2ieq) ≃ 1,7 m
1
15M
1
3
t ρ
2
15
m
b
1
5C
1
5
Dρ
1
5
gasM
1
3
⋆ a
1
5
(4.12)
donde m es la masa típia de un planetesimal, ρm es su densidad (∼ 1,5 gcm3 ), b es la
distania entre las órbitas de dos embriones adyaentes en unidades de radios de Hill
(rH = a
(
Ms
3M⋆
) 1
3
), la ual es típiamente de 10 (Kokubo & Ida, 1998), CD es un parámetro
adimensional que arateriza al efeto de arrastre, el ual puede aproximarse por 1 y
ρgas es la densidad volumétria del gas, que es ≃ 1,5 10−10 gcm uando a = 5,2 UA y
fd = 10, que es uno de los asos onsiderado por Fortier et al., 2007.
Usando esta expresión, la euaión (4.8) puede reesribirse de la siguiente manera:
σ ≃ 0,5 10 ΩK rH (4.13)
si tenemos en uenta esta euaión para la tasa de areión de sólidos y asumimos que
en este régimen
v2e
σ2
>> 1, entones la tasa de areión de sólidos es ∼ 4 vees mayor que
la dada por la euaión 4.11 en el mismo aso.
De esta manera, onsiderando un fator K ∼ 4 en la tasa de areión de sólidos esta-
ríamos aproximando la euaión a una más realista, en la que se onsidera la evoluión
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de las exentriidades e inlinaiones medias uadrátias del onjunto de planetesimales,
sin introduir una gran omplejidad a nuestro modelo, lo ual no es el objetivo de esta
primera etapa.
Finalmente la tasa de areión de sólidos asumida en esta etapa de nuestro trabajo
es,
dMs
dt
= 42,12 Σd ΩK R
2
(
1 +
2GMt
Rσ2
)
(4.14)
La zona de alimentaión es la región donde el núleo puede aretar diretamente
planetesimales. Nosotros utilizamos un anho para la zona de alimentaión dado por
∆aa = 10 rH (4.15)
Esto india que la zona de alimentaión del núleo aumentará a medida que su radio de
Hill también aumente, lo que ourre uando ree la masa del embrión.
Una vez que el núleo areta todos los planetesimales en su zona de alimentaión, es
deir uando onsume todo el material que tenía disponible, su reimiento se detiene y
el núleo adquiere una masa onoida omo masa aislada.
Hay algunos núleos más grandes que pueden emerger on suiente masa omo para
iniiar la areión gaseosa. En muhas regiones, esta masa rítia solo puede alanzarse
una vez que ya queda poo o nada de gas en el diso. Aquellos planetas que alanen
esta masa antes de la disipaión total del diso de gas, podrán onvertirse en gigantes
gaseosos.
4.1.3. Creimiento de la masa de gas
Los núleos adquieren una envoltura asoiada si la veloidad moleular del gas es
menor que la veloidad de esape. Una vez que el embrión planetario alanza una masa
mayor que la masa de la Luna, el núleo omienza a atraer al gas erano, formando
una envoltura gaseosa a su alrededor (Mizuno et al., 1978). En las primeras etapas de la
formaión de un planeta gigante, existe un equilibrio entre las fuerzas de gravedad y el
gradiente de presión que se mantiene por la energía potenial liberada por los planetesi-
males (Mizuno, 1980). La estabilidad de esta envoltura depende de la masa del embrión,
uando esta supera un ierto valor rítio, la envoltura no puede seguir manteniendo
el equilibrio hidrostátio y omienza el olapso (Mizuno, 1980; Bodenheimer & Pollak,
1986), esto implia que omienza el proeso de areión gaseosa.
Ikoma y olaboradores (2000), enontraron a partir de simulaiones numérias la
esala de tiempo araterístio de reimiento de la envoltura gaseosa (τg). Esta sigue
una ley de potenias que depende de la opaidad de los granos, κ, y la masa rítia del
núleo, Mcrit,
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τg ≃ d
(
Mcrit
M⊕
)−c( κ
1cm2g−1
)
años (4.16)
on d ≃ 108 y c ≃ 2,5. Ikoma y Genda (2006) enontraron que estos parámetros son
d ≃ 1010 y c ≃ 3,5 onsiderando un modelo más realista para representar la opaidad
de los granos. Otros autores omo Bryden y olaboradores (2000) obtuvieron d ≃ 1010
y c ≃ 3,0 teando los resultados de Pollak et al. (1996), y despreiando la areión de
planetesimales. Finalmente, Ida y Lin tomaron este último resultado y asumieron una
versión simpliada de la euaión 4.16, donde Mcrit se reemplaza por la masa total del
protoplaneta, y los parámetros d y c son onsiderados omo d ≃ 109 y c ≃ 3,0.
Los resultados de Pollak y olaboradores (1996) fueron obtenidos asumiendo que los
núleos de los planetas gigantes se forman en el régimen de reimiento runaway. Estudios
posteriores (Kokubo & Ida, 1998), mostraron que el régimen de reimiento oligárquio
es la etapa fundamental durante la ual se forman los núleos de los planetas gigantes.
Por este motivo, nosotros deidimos usar los resultados de Fortier y olaboradores (2007),
quienes asumieron en su ódigo numério que los núleos de los planetas gigantes reen
en el régimen de reimiento oligárquio.
Así, adoptamos las mismas simpliaiones que Ida y Lin, pero adoptamos d = 1,64×
109 y c = 1,91, valores que resultan de una generalizaión de los resultados de Fortier et al
(2007), introduiendo una aproximaión analítia a sus resultados numérios. Notamos
que el exponente que asumimos, es muho menor que el usado por otros autores, en
espeial es menor que el adoptado por Ida y Lin, on lo ual nuestra tasa de areión
de gas es más lenta.
El heho de que asumamos que Mcrit es reemplazada por Mt en la euaión 4.16, in-
dia que la tasa de reimiento dependerá fuertemente en la masa total del protoplaneta
y moderadamente en la opaidad de los granos. Por otro lado, la antidad y tamaño de
la distribuión de granos de polvo en la envoltura gaseosa es uno de los enigmas de este
de estudio. Basados en estas onsideraiones, despreiamos la dependenia de la tasa de
reimiento de la envoltura on la opaidad de los granos en nuestro modelo.
Cuando el núleo alanza una ierta masa rítia, omienza el proeso de areión
gaseosa. La tasa de areión de gas esta dada por:
dMg
dt
=
Mt
τg
(4.17)
La masa rítia neesaria para que omiene este proeso fue enontrada por Ikoma
y olaboradores (2000) y esta determinada por
Mcrit ∼ 7
(
M˙s
10−6M⊕yr−1
)0,2−0,3( κ
1cm2g−1
)0,2−0,3
M⊕ (4.18)
Esta euaión es una mejora a la fórmula derivada analítiamente por Stevenson
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(1982). Nosotros adoptamos esta euaión pero en donde despreiamos la dependenia
on la opaidad y el exponente se toma omo
1
4
.
Asumimos que el reimiento de la envoltura gaseosa termina uando:
el embrión onsume todo el gas disponible en su zona de alimentaión,
uando la masa de gas total en el diso es 10 vees menor que el valor iniial,
o uando M˙g >
1M⊕
100years
4.1.4. Resultados
Apliando este modelo realizamos una serie de simulaiones numérias para generar
una poblaión de 1000 planetas que son analizados en esta seión.
Para formar ada planeta asumimos las siguientes ondiiones iniiales:
La posiión del embrión se toma al azar de una poblaión que sigue una distribuión
uniforme en esala logarítmia, entre 0,01 y 100 UA.
El fator de esala para la masa del diso se toma al azar, asumiendo que el fd sigue
una distribuión gaussiana logarítmia, entrada en log10(fd) = 0,25 y dispersión
σ = 1. Tomamos valores de hasta fd = 30, dado que disos on fd > 30 son lo
suientemente masivos omo para ser gravitaionalmente inestables (Ida & Lin,
2004a).
Asumimos disos on metaliidad solar, por lo tanto el fator de esala para el
diso gaseoso se onsidera igual al del diso de sólidos (fg = fd).
La esala de tiempo de disipaión del diso de gas es de τdisco = 4× 106 años para
todos los disos.
Se asume que la masa de la estrella entral es M⋆ = M⊙.
Con nuestros resultados, exploramos la distribuión de masas de los planetas en-
ontrados, analizando la inuenia de las tasas de areión de gas y sólidos en esta
distribuión. Para esto, omparamos nuestros resultados on aquellos obtenidos on las
tasas de areión usadas por Ida y Lin (2004a).
La gura 4.3(a) muestra la distribuión de masas obtenida on el modelo de Ida y
Lin (2004a) y en 4.3(b) se muestran los resultados hallados on nuestro modelo.
Las distribuiones que obtuvimos on ambos modelos son relativamente uniformes,
es deir, enontramos aproximadamente el mismo número de planetas on masas entre
0,1 y 3500 M⊕, exepto en la región omprendida entre 10− 100 M⊕, para el modelo de
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Figura 4.3: Histogramas que muestran la distribuión nal de masas obtenidas uando
usamos las tasas de areión adoptadas en el modelo de Ida y Lin, gura 4.3(a) y on
nuestro modelo en la gura 4.3(b).
Ida y Lin (gura 4.3(a)) y en el rango 100− 1000 M⊕, para los resultados enontrados
on nuestro modelo (gura4.3(b)), donde se observa una ausenia de planetas.
Esta arenia de planetas es reejo del proeso de formaión planetaria. Para ejem-
pliar, en la gura 4.4(a) mostramos la evoluión de la masa de un embrión ubiado a
3 UA de la estrella entral hallada on el modelo de Ida y Lin y en la gura 4.4(b), mos-
tramos el reimiento de la masa de un planeta on las mismas araterístias iniiales,
pero el ual evoluionó de auerdo on nuestro modelo. En ambas guras, la línea roja
representa el reimiento de la masa del núleo, la masa de gas se muestra on la línea
verde y la línea violeta muestra la evoluión de la masa total del planeta.
Analiemos primero los resultados hallados por Ida y Lin (gura 4.4(a)). Como vemos
en la gura, uando el proeso de areión de gas omienza y la masa total alanza las
10 M⊕, el planeta ree muy rápidamente y es por eso que hiimos una ampliaión
del reimiento entre 0 y 20 M⊕. En este aso, la masa alanza las 100 M⊕ en muy
poo tiempo y esta es la razón de la ausenia de planetas on masas intermedias o
desierto planetario, omo fue denominado por estos autores. Esto se debe a que uando
el planeta alanza las 10 M⊕, la masa de la envoltura gaseosa iguala a la masa del
núleo sólido y esto dispara el reimiento de la masa total del planeta en un régimen
denominado usualmente runaway gaseoso. La masa a la ual se dispara el runaway
gaseoso se denomina masa de rue.
Por otra parte, la gura que muestra los resultados hallados on nuestro modelo
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Figura 4.4: La gura muestra el reimiento de la masa de un planeta ubiado a 3 UA
de la estrella entral, formado on dos modelos diferentes. La gura 4.4(a) muestra la
evoluión de las masas de sólidos, gas y la masa total, obtenidas uando adoptamos las
tasas de areión usadas en el modelo de Ida y Lin. La evoluión obtenida on nuestro
modelo esta representada en la gura 4.4(b). En ambos asos la línea violeta representa
la masa total, la masa de la envoltura gaseosa se muestra en verde y la línea roja es
la masa del núleo en funión del tiempo. En los dos asos notamos que la masa total
ree realmente muy rápido una vez que omienza el reimiento runaway gaseoso, pero
este régimen omienza a diferentes masas dependiendo del modelo de areión de gas
onsiderado.
CAPÍTULO 4. NUESTROMODELO PARA FORMAR SISTEMAS PLANETARIOS70
(gura 4.4(b)), india que el reimiento de la envoltura gaseosa es muho más lento de
lo que era on el modelo de Ida y Lin. Esto oasiona que la masa de rue se alane a
una masa muho mayor, reién a las ∼ 100M⊕.
Este resultado muestra que la distribuión nal de masas y por onsiguiente la ubi-
aión del desierto planetario, es fuertemente dependiente del modelo de areión de gas
onsiderado.
4.2. Parte II: formaión de un sistema planetario de
múltiples planetas
Con el objetivo de perfeionar nuestro modelo, realizamos algunas mejoras que
traen profundas onseuenias a la distribuión de exoplanetas enontrados. Una de las
prinipales mejoras onsiste en inorporar la formaión y evoluión simultánea de varios
embriones en el diso, heho que trae profundas onseuenias en la dinámia del diso de
planetesimales. Además, onsiderar la formaión de varios embriones en el mismo diso
lleva a que los protoplanetas puedan reer debido a la areión de planetesimales o
aretando otros embriones: en esta etapa de nuestro trabajo, onsideramos las olisiones
entre los embriones omo una importante fuente de reimiento.
Otra de las mejoras realizadas, es la inorporaión de la evoluión orbital de los
protoplanetas debido a la interaión gravitatoria on el gas nebular irundante. A lo
largo de esta tesis sólo onsideramos dos regímenes de migraión planetaria: tipo I y
tipo II, que en la mayoría de los asos implian un movimiento radial del embrión haia
la estrella entral.
Finalmente también inluimos en nuestro modelo el efeto de arrastre oasionado
por el gas nebular sobre el diso de planetesimales, que ausa la migraión radial de los
planetesimales haia la estrella entral. Este efeto modia la distribuión de sólidos
en el diso y onseuentemente también afeta el reimiento de los embriones.
Con este modelo notablemente mejorado, onstruimos una gran antidad y variedad
de sistemas planetarios, on el n de analizar la distribuión de masas y semiejes de la
poblaión generada. En este diagrama de masas y semiejes, los planetas se distribuyen en
zonas determinadas, mostrando iertas araterístias omunes que son el reejo de su
proeso de formaión, en este sentido puede onsiderarse un diagrama equivalente al de
Hertzsprung-Russell para la evoluión estelar y de ahí su gran importania para expliar
el proeso de formaión planetaria. En esta seión analizamos si estas nuevas mejoras
inorporadas al modelo traen onseuenias tanto en el diagrama de masas y semiejes
omo en el número nal y tipos de exoplanetas enontrados por sistema planetario.
Sumado a esto, también exploramos la generaión de planetas en la zona habitable,
región en la ual un planeta del tipo terrestre puede mantener agua en estado líquido
en su superie.
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4.2.1. Desripión de las mejoras realizadas al modelo
Expliaremos en detalle las mejoras realizadas en el modelo, las uales onsisten en:
la inorporaión del reimiento de varios núleos de forma simultánea en el diso
y la posibilidad de areión entre ellos,
la evoluión del diso de planetesimales debido a su interaión on el gas nebular
y a la areión de los embriones planetarios,
la inorporaión del efeto de arrastre ausado por la envoltura gaseosa asoiada
a los núleos más masivos, que aumenta la seión eaz de los mismos y
la inlusión de dos regímenes de migraión planetaria: migraión de tipo I y tipo
II
Veamos ada uno de estos puntos en detalle.
Nebulosa protoplanetaria y los embriones iniiales
Al igual que en la parte I, la estrutura de la nebulosa protoplanetaria esta basada
en el modelo de la nebulosa solar de masa mínima de Hayashi (1981), donde la densidad
superial de sólidos se dene de auerdo on la expresión dada por la euaión 4.2 y de
forma similar se dene la densidad volumétria de gas de la siguiente manera (Thommes
et al., 2003):
ρ(a, z) = ρg,0(a)e
− z2
h(a)2 gcm−3 (4.19)
donde ρg,0 es la densidad en el plano medio dada por,
ρg,0(a) = 1,4× 10−9fg
(
a
1AU
)− 11
4
gcm−3 (4.20)
Al igual que en nuestros álulos previos, asumimos que la densidad superial de
gas varía en todas las partes del diso por igual, de auerdo on la siguiente ley,
ρg = ρg,0e
− t
τdisco
(4.21)
on la diferenia de que en este aso onsideramos una distribuión de valores para τdisco,
basados en las observaiones en disos protoplanetarios (Haish et al., 2001), de forma
tal de onsiderar que diferentes disos pueden tener evoluiones distintas.
Consideramos que nuestros disos tienen una extensión radial entre ain y 30 UA, en
donde el radio interior del diso es estimado por,
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ain = 0,0344Ψ
(
1500◦K
Tsub
)2(L⋆
L⊙
) 1
2
UA (4.22)
Esta expresión fue introduida por Vinkovi et al. (2006), quien la obtuvo a partir
de observaiones en disos alrededor de estrellas jóvenes. En la euaión anterior Ψ
es un fator de ≈ 2 que depende de la estrutura y transporte radiativo del diso, la
temperatura de sublimaión de los granos Tsub, se asume omo 1500
◦K y L⋆ y L⊙ son
las luminosidades estelar y solar respetivamente.
En esta etapa onsideramos estrellas on masas entre 0,7 y 1,4M⊙. En este rango de
masas, la luminosidad estelar se determina de la siguiente manera:
L⋆
L⊙
≃
(
M⋆
M⊙
)4
(4.23)
Iniialmente omenzamos la simulaión on un número Ninicial de núleos iniiales
por diso, separados 10 vees su radio de Hill mutuo el uno del otro. La masa iniial de
ada embrión es la mínima masa neesaria para que omiene el régimen de reimiento
oligárquio, que es el régimen de reimiento en el que se desarrolla esta tesis dotoral.
La mínima masa neesaria para que este régimen de reimiento omiene fue hallada
por Ida y Makino (1993) a partir de simulaiones numérias y esta dada por la siguiente
expresión:
Moli ≃
1,6a
6
5 b
3
5m
3
5Σ
3
5
d
M
1
5
⋆
(4.24)
donde m es la masa típia de un planetesimal, la ual obtuvimos a partir de adoptar la
siguiente ley de distribuión de masa de planetesimales,
N(m)dm ∝ m−pdm (4.25)
donde p is 1,8−3. Nosotros asumimos que p = 2,5, lo que es onsistente on los resultados
de Kokubo y Ida (1998, 2000). Luego la masa típia de un planetesimal esta dada por
m =
∫mmax
mmin
m′N(m′)dm′∫mmax
mmin
N(m′)dm′
(4.26)
on mmin = 6,3 × 1012g y mmax = 6,3 × 1021g las masas mínima y máxima de los
planetesimales que onsideramos, que es equivalente a objetos de entre 0,1− 100Km de
radio (que son los mismos valores tomados por otros autores omo por ejemplo, Brunini
& Benvenuto, 2008).
Dado que la masa total es
∫
n m′ dm′ ∝ m2−p, la mayoría de la masa del diso reside
en los pequeños uerpos.
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El primer embrión se ubia en a = ain, el resto de los núleos están separados entre
si por 10 vees su radio de Hill hasta que se alanza el nal del del diso. La masa iniial
de ada uno de ellos esta dada por la euaión 4.24, donde observamos que diferentes
ubiaiones en el diso implian diferentes masas oligaras iniiales.
El reimiento de los embriones
La tasa de areión de sólidos para un embrión en el régimen de reimiento oligár-
quio puede ser desrita por la aproximaión de la partíula en la aja (Safronov, 1972)
dada por la euaión 4.11. Thommes y olaboradores (2003) enontraron una expresión
para la tasa de areión de sólidos, onsiderando la evoluión de las inlinaiones y ex-
entriidades medias uadrátias del onjunto de planetesimales. Ellos enontraron que
uando la perturbaión gravitatoria ejerida por los embriones esta equilibrada por la
disipaión debida al efeto de arrastre del gas nebular, la exentriidad media uadrátia
alanza un valor en equilibrio dado por,
eeq(≃ 2ieq) ≃
1,7 m
1
15M
1
3
t ρ
2
15
m
b
1
5C
1
5
Dρ
1
5
gasM
1
3
⋆ a
1
5
(4.27)
donde CD ≃ 1 es un oeiente adimensional que arateriza el efeto de arrastre y
ρm es la densidad de los planetesimales, la ual se asume omo ≃ 1,5gcm−3. Luego
reesribimos la euaión 4.11 usando esta expresión,
dMs
dt
≃ 3,9b
2
5C
2
5
DG
1
2M
1
6
⋆ ρ
2
5
gasΣd
ρ
4
15
m ρ
1
3
Ma
1
10m
2
15
M
2
3
t (4.28)
on ρM la densidad del embrión (ρM ≃ 1,5gcm−3).
Si bien tanto en esta parte omo en la parte I de nuestro estudio, onsideramos la
evoluión de las exentriidades medias uadrátias de los planetesimales en el diso,
hay una diferenia entre ambos enfoques onsiderados. En la parte I, tuvimos en uenta
una aproximaión hallada onsiderando los asos analizados por Fortier et al. (2007) y
ahora adoptamos la euaión obtenida por Thommes et al. (2003), que fue hallada por
medio de simulaiones numérias y nos brinda una desripión muho más general que
el aproximar algunos asos partiulares.
El reimiento de un embrión termina uando onsume todos los planetesimales en
su zona de alimentaión (∆ac = brH), o equivalentemente uando la densidad superial
de sólidos loal es nula Σd = 0. Pero también puede detener su reimiento uando la
densidad de planetesimales sea sustanialmente vaiada debido a la eyeión (Thommes
et al., 2003; Ida & Lin, 2004a), esto ourre uando la relaión entre las probabilidades
de olisión y de eyeión es
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(ve
vs
)4 ≪ 1 (4.29)
on ve =
√
2GM⋆/a la veloidad de esape del embrión y vs =
√
GMt/R su veloidad
superial araterístia.
Una vez que el embrión se vuelve lo suientemente masivo omo para retener una
envoltura gaseosa a su alrededor, el efeto de arrastre oasionado por este gas atmos-
fério sobre los planetesimales, aumenta la seión eaz de olisión del protoplaneta.
Considerando el modelo de una atmósfera puramente radiativa (Stevenson, 1982; Inaba
& Ikoma, 2003), Chambers (2006) enontró una expresión aproximada para araterizar
el aumento en la seión eaz del embrión,
(
Rc
R
)4
=
0,000344µ4cP
κrmΣd
(
Mt
M⊕
)2( 24e2eq
24 + 5e2eq
)
(4.30)
donde c es la veloidad de la luz, P es el período orbital del embrión, κ es la opaidad
de la atmósfera que se asume omo ≃ 4cm2g−1, rm es el típio radio de un planetesimal
y en donde la exentriidad en el equilibrio se toma omo ≈ 2 en esta expresión.
Una vez que los núleos alanzan la masa rítia dada por la euaión 4.18, omienza
el proeso de areión gaseosa. El modelo de areión de gas adoptado es igual al obtenido
en la parte I y ya fue expliado en la seión 4.1.3.
Hasta ahora, asumimos que los embriones reen úniamente debido a la areión
de planetesimales. Sin embargo, los embriones también pueden reer aretando otros
embriones. Cuando dos protoplanetas están muy era el uno del otro, su perturbaión
gravitatoria mutua indue altas exentriidades, las uales pueden oasionar que sus
órbitas se ruen. Este proeso puede llevar a enuentros y violentas olisiones entre los
embriones.
Asumimos que una olisión entre dos protoplanetas ourre siempre que su separaión
orbital sea menor que 3.5 radios de Hill mutuos. También suponemos que todas las
olisiones entre embriones llevan a la unión de ambos uerpos para formar un únio
embrión, onsiderando dos posibilidades:
1) ada vez que ourre una olisión el resultado es simplemente la suma de las masas
(gas y solidos) de ambos embriones y
2) tenemos en uenta la omposiión de los protoplanetas y entones, si los planetas
que olisionan tienen una envoltura asoiada, después de la olisión perderán sus
atmósferas y el resultado es una areión de ambos núleos, o si uno de los nú-
leos tiene una envoltura asoiada y el otro no, el resultado del impato será un
únio uerpo, uya masa es la suma de las masas (gas y sólidos) de los uerpos
involurados en la olisión.
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Evoluión de la densidad superial de sólidos
Los disos protoplanetarios no permaneen invariantes a medida que pasa el tiempo.
Ellos ambian debido a diferentes efetos, uno de ellos es la disminuión de los sólidos
que son aretados por los embriones planetarios, efeto que ya había sido onsiderado
en la parte I de nuestro estudio. Si Σd,0 es la densidad superial de sólidos iniial, a
esto le tenemos que quitar lo que ya aretó el embrión. La evoluión de Σd debido a este
efeto es dada por:
Σd = Σd,0 −
Ms
2π a b rH
(4.31)
Por otro lado, el diso de planetesimales también interatúa on el gas nebular. Como
hemos visto en la seión 3.2, hay un gradiente de presión radial en el diso que oasiona
que el gas se mueva a una veloidad levemente menor que la veloidad kepleriana. Las
partíulas sólidas más pequeñas tienen un movimiento aoplado al gas nebular y por
este motivo también se moverán a una veloidad uasi-kepleriana, lo que oasiona que
aigan a la estrella entral por orbitar a una veloidad menor que la neesaria para
lograr un equilibrio on la gravedad de la estrella entral.
Por otro lado las partíulas más grandes ya se desaoplaron del movimiento del gas
y orbitan a una veloidad kepleriana, pero sufren del efeto de arrastre ausado por el
gas nebular. Esta friión gaseosa las hae espiralar haia la estrella entral, a una tasa
dada por (Adahi et al., 1976; Thommes et al., 2003),
da
dt
≃ −2 a
Tgas
(
5
8
e2 +
1
2
i2 + η
) 1
2
(
η +
49
16
e2 +
1
8
i2
)
(4.32)
donde Tgas es la esala de tiempo araterístia del efeto de arrastre ausado por el
gas nebular y η es la desviaión fraional de la veloidad del gas (vgas) respeto de la
veloidad kepleriana (vK) debido al gradiente de presión radial,
η =
vK − vgas
vK
=
13π
64
( cs
vK
)2
(4.33)
on cs la veloidad del sonido y cs/vK ≃ h(a)/a.
La esala de tiempo araterístia de este efeto de arrastre esta dada por,
tgas =
m
(CD/2)πr2mρgaΩK
(4.34)
Finalmente, el efeto de arrastre del diso gaseoso que atúa sobre los planetesimales
lleva a un ambio en la densidad superial de sólidos dado por:
∂Σd
∂t
= −1
a
∂
∂a
(
aΣd
da
dt
)
(4.35)
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La euaión 4.31 se suma a la euaión (4.35), y de esta manera obtenemos el ambio
total de la densidad superial de sólidos en el diso.
Migraión planetaria
Una importante ontribuión a nuestra omprensión sobre la formaión y evoluión
planetaria fue el desubrimiento de los primeros planetas similares a Júpiter que orbitan
muy era de su estrella entral. Las diultades asoiadas a la formaión de estos objetos
son mayores a medida que están más era de su estrella antriona, y por este motivo
las teorías de migraión de los embriones planetarios debido a la interaión gravitatoria
on el diso, despertaron un gran interés en la omunidad ientía. En nuestro estudio
onsideramos dos regímenes de migraión planetaria: migraión de tipo I y II, que se
traduen prinipalmente en un movimiento radial del embrión haia la estrella entral
e involuran embriones de poa y muha masa, respetivamente.
Migraión de tipo I La migraión de tipo I atúa en protoplanetas de baja masa,
embriones que no son apaes de abrir una breha en el diso en los alrededores de su
órbita. Como expliamos en la seión 3.6.1, este efeto es ausado por un desequilibrio
de los torques de mareas debido a los disos internos y externos a la posiión del planeta,
lo que oasiona un interambio de momento angular, ausando que los planetas migren.
Las esalas de tiempo involuradas en este proeso son menores que las esalas de tiempo
de vida de los disos y fueron aluladas por Tanaka et al. (2002) a partir de simulaiones
en tres dimensiones,
τmigI = −
a
a˙
=
1
2,7 + 1,1q
( cs
aΩK
)2M⋆
Mt
( M⋆
2hρga2
)
Ω−1K
≃ 5,5× 10
5
2,7 + 1,1q
1
fg
(Mt
M⊕
)−1
(
a
1 UA
)
3
2
(M⋆
M⊕
) 3
2
años (4.36)
on q = 1− 1,5, nosotros adoptamos el valor 1,5.
Al onsiderar simultáneamente el esenario de areión del núleo para la formaión
de planetas gigantes gaseosos y la evoluión orbital de los mismos, nos enfrentamos a un
grave problema. Para los modelos de diso estándar, la migraión de tipo I hae que los
planetas se muevan haia la estrella entral en esalas de tiempo que son uno o hasta
dos órdenes de magnitud más ortas que la vida útil del diso (que es de entre uno a
diez millones de años), lo que signia que los núleos aen a la estrella entral antes de
que puedan desarrollar ualquier envoltura gaseosa sustanial. Por lo tanto, on el n
de evitar que todos los planetas sean aretados por la estrella, la migraión del planeta
debe ser frenada de alguna manera. Se han propuesto una serie de esenarios distintos
para resolver este problema, omo el estudio de la turbulenia magnetohidrodinámia
en el diso (Nelson & Papaloizou, 2004); los efetos ausados por un diso que ontiene
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un ampo magnétio toroidal (Terquem, 2003); los efetos tridimensionales estudiados
por Masset y olaboradores (2006b); la variaión en el gradiente de temperatura y sus
efetos en la densidad superial del diso (Masset et al., 2006a); el efeto de inluir un
balane energétio adeuado en la interaión entre un planeta de baja masa y un diso
protoplanetario (Paardekooper & Mellema, 2006), y así suesivamente.
Detener o frenar la migraión haia la estrella entral requiere de álulos muy ui-
dadosos de los efetos de marea entre el embrión y la estrella entral, lo que está más
allá de las apaidades de nuestro modelo. Por este motivo, introduimos un fator
1
cmigI
en la euaión 4.36, para onsiderar efetos no lineales que atúan deteniendo la
migraión, pero sin introduir un mayor grado de omplejidad a nuestro modelo. Con
el n de detener la migraión, cmigI debe ser menor que 1. Realizamos simulaiones
on cmigI = 1, 0,1, 0,01. También onsideramos que el meanismo de migraión se frena
uando el embrión alanza el radio interno del diso dado por la euaión 4.22.
Migraión de tipo II El modelo de migraión de tipo II que adoptamos es un modelo
muy simple que omienza uando un planeta gigante abre una breha en el diso a su
alrededor. Siguiendo a Lin y Papaloizou (1993), una ondiión neesaria para que la
breha se abra en el diso es
rH ≥ h (4.37)
Esta euaión lleva a una ondiión para la masa del planeta. Cuando la masa del
embrión es mayor que
Mgap = 3,75× 10−4
( a
1AU
) 3
4M⋆ (4.38)
se abre una breha en el diso. Cuando esto ourre, las fuerzas de marea que atúan entre
las partes externa e interna del gap sufren un equilibrio o desequilibrio dependiendo de
la diferenia de densidad. El desequilibrio resulta en la migraión del embrión haia a la
estrella entral o haia la parte externa del diso (Lin et al., 1996). La esala de tiempo
de migraión de tipo II es
τmigII = 0,8× 106f−1g
(Mp
MJ
)(M⊙
M⋆
)( α
10−4
)−1( a
1 UA
) 1
2
años (4.39)
donde α es un oeiente adimensional que arateriza a la visosidad y se toma omo
10−3 a lo largo de nuestro estudio.
El embrión migrará haia la estrella siempre que a < Rm y haia afuera si a > Rm,
donde Rm depende de la distribuión de densidad superial de gas en el diso, on
lo ual ambia dado que Σg no es onstante a lo largo del tiempo. Partiendo de la
onservaión del momento angular y onsiderando la masa total del diso omo una
onstante, puede enontrarse que:
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Rm = 10 e
2t
5τdisco UA (4.40)
Se han propuesto varios meanismos para detener este régimen de migraión, pero
ninguno paree ser lo suientemente efetivo, por esta razón la migraión se detiene
arbitrariamente uando el planeta alanza el radio interno del diso, dado por la euaión
4.22.
Cuando un planeta gigante está migrando haia la estrella antriona, perturba a
los núleos situados en su amino. Este enuentro puede ausar la eyeión, areión o
supervivenia del núleo, al paso del planeta gigante.
El efeto de la migraión de planetas gigantes en la formaión de planetas terrestres
fue estudiado por Fogg y Nelson (2007), quienes realizaron simulaiones de N-uerpos
para representar la migraión de un planeta gigante haia la estrella entral, pasando
por un diso interno de planetesimales, donde la migraión de los embriones de baja
masa (tipo I) también se onsidera. Lo que ellos enuentran es que uando un planeta
gigante migra haia la estrella, perturba a los núleos ubiados en su paso, oasionando
que el ∼ 71% de los sólidos iniiales sobrevivan a la migraión del planeta gigante (o
sean re-inyetados al diso) y el resto sea aretado.
Nosotros introduimos este resultado en nuestras simulaiones, permitiendo que el
71% de los núleos sobrevivan al paso del planeta gigante. Este efeto no ambia signi-
ativamente nuestros resultados, dado que tenemos más de un planeta migrando y el
pasaje de varios planetas redue la probabilidad de supervivenia de los núleos hasta
que sean nalmente aretados.
4.2.2. Resultados
Con este modelo realizamos varias simulaiones numérias, generando en ada una
1000 sistemas planetarios, que evoluionan durante 20 millones de años ada uno. En
ada simulaión, adoptamos diferentes tasas de migraión de tipo I (cmigI = 0,01, 0,1 y 1)
y de areión de gas (usamos las tasas adoptadas por Ida y Lin y las halladas en la etapa
I de nuestro trabajo), investigando las onseuenias que tienen tanto en el número nal
y tipos de planetas que formamos por sistema planetario, omo en la distribuión de
masas y semiejes de los mismos. También analizamos uales son las mejores ondiiones
para la generaión de planetas habitables, que son aquellos planetas del tipo terrestre
apaes de mantener agua en estado líquido en su superie.
Las ondiiones iniiales de ada sistema planetario son equivalentes a las adoptadas
en la parte I (ver seión 4.1.4), on algunas modiaiones que apuntan a generar una
poblaión de exoplanetas ada vez más pareida a la distribuión observada.
En este aso la esala de tiempo de disipaión del diso gaseoso no es la misma
para todos los sistemas planetarios, sino que se toma al azar para ada uno de ellos
a partir de una distribuión uniforme en esala logarítia entre 106 y 107 años, lo
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que esta de auerdo on las observaiones en disos protoplanetarios (Bekwith &
Sargent, 1996, Haish et al., 2001).
La masa de la estrella entral ya no se onsidera omo la masa del Sol para todos
los asos, en ambio se toma al azar para ada sistema planetario a partir de una
muestra generada que sigue una distribuión uniforme en esala logarítia entre
0,7 y 1,4 M⊙.
Consideramos disos más metálios que el solar. Las evidenias observaionales
determinan que disos más metálios favoreerían la formaión de planetas (Fisher
& Valenti, 2003; Santos et al., 2004) (este punto será tratado on más detalle en
la parte V de esta tesis). Siguiendo a Ida y Lin (2004b, 2008), adoptamos que fd
se sigue tomando al azar a partir de una distribuión logaritmo-gaussiana, pero
para generar disos on metaliidades mayores que la solar, el valor del fator de
esala para el diso gaseoso se obtiene asumiendo:
fd = fg,010
[Fe/H]
(4.41)
on [Fe/H ] = 0,1. Esta relaión se mantiene para todos los disos generados.
Vamos a mostrar nuestros resultados, analizando primero los efetos de onsiderar
diferentes tasas de areión de gas y migraión de tipo I en el diagrama de masas y
semiejes de planetas extrasolares y luego disutimos las araterístias de los planetas
formados.
4.2.3. Distribuión de masas y semiejes mayores
Con el objetivo de investigar la inuenia de diferentes fatores en el diagrama de
masas y semiejes de planetas extrasolares, realizamos una serie de simulaiones numé-
rias onsiderando diferentes valores para la onstante que retrasa la migraión de tipo
I (cmigI = 1, 0,1, 0,01) y adoptando los dos esenarios asumidos omo resultado de una
olisión: 1) en el ual el resultado de la olisión es la suma de la masa total de ambos
embriones, y el esenario 2) donde si los planetas que olisionan tienen una envoltura
asoiada, después de la olisión perderán sus atmósferas y el resultado es una areión
de ambos núleos, o si uno de los núleos tiene una envoltura asoiada y el otro no, el
resultado del impato será un únio uerpo, uya masa es la suma de la masa total de
los uerpos involurados en la olisión. Los resultados se muestran en la gura 4.5, en
donde las distribuiones halladas adoptando diferentes esenarios están superpuestas,
siendo el esenario 1 el que se muestra en olor azul y los resultados obtenidos on el
esenario 2 se muestran en rojo. La gura 4.5(a) muestra los datos enontrados uando
cmigI = 1, en la gura 4.5(b), cmigI = 0,1 y en la gura 4.5() el valor adoptado para
cmigI es 0,01.
Como podemos observar en todas las guras, ambos esenarios dan resultados simi-
lares en uanto a la omposiión de los planetas resultantes. Esto se debe a que aunque
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Figura 4.5: Distribuión de masas y semiejes mayores obtenidas on diferentes tasas de
migraión de tipo I y diferentes esenarios adoptados omo resultado de una olisión
entre dos embriones planetarios. El olor rojo representa los resultados hallados uando
omo resultado de una olisión se disipa el gas de los embriones y el olor azul nos
muestra los resultados que se obtienen uando luego de una olisión se suman las masas
totales de los embriones partiipantes. La gura 4.5(a) muestra los datos que obtuvimos
on cmigI = 1, en la gura 4.5(b), cmigI = 0,1 y en la gura 4.5(), cmigI = 0,01.
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los embriones pierdan su envoltura gaseosa en la olisión, la reuperan en esalas de
tiempo muy ortas y no llega a notarse la diferenia en nuestro estudio estadístio. Este
resultado es independiente de la tasa de migraión onsiderada, por lo tanto de aá en
adelante adoptaremos el esenario 1 en nuestras simulaiones.
También exploramos la inuenia de onsiderar diferentes tasas de areión de gas
en el diagrama de masas y semiejes. Los resultados se muestran en las guras 4.6 y
4.7. Las primeras fueron halladas onsiderando las tasas de areión de gas obtenidas a
través del ajuste realizado en los resultados de Fortier et al. (2007) omo se explió en la
parte I, y las segundas se obtuvieron a partir de simulaiones en las que se adoptáron las
tasas de areión de gas usadas por Ida y Lin (2004a). En las guras 4.6(a) y 4.7(a) el
fator onsiderado para detener la migraión de tipo I es cmigI = 1, en las guras 4.6(b)
y 4.7(b), cmigI = 0,1, las guras 4.6() y 4.7() muestran los resultados enontrados
uando cmigI = 0,01 y en las guras 4.6(d) y 4.7(d) la migraión planetaria no fue
onsiderada.
Como podemos observar en las guras 4.6 y 4.7, la distribuión de masas y semiejes es
fuertemente dependiente de la tasa de areión de gas adoptada (efeto que fue estudiado
en la parte I de esta tesis), así omo también de la tasa de migraión de tipo I asumida
en la simulaión.
Cuando cmigI = 1 la mayoría de los planetas migran hasta el radio interno del diso.
La prinipal diferenia entre la distribuión enontrada on nuestro modelo y la obtenida
on las tasas de areión de Ida y Lin (guras 4.6(a) y 4.7(a), respetivamente), es la
poblaión de planetas on masas entre 1 y 10 M⊕, la ual es mayor en el primer aso.
En las guras 4.6(b) y 4.7(b), la tasa de migraión es más lenta (cmigI = 0,1), lo que
se tradue en una menor antidad de planetas que alanzan el radio interno del diso.
También observamos una mayor poblaión de planetas on 1− 10 M⊕ y a ≥ 1 UA. La
poblaión de planetas gigantes también aumenta, pero esta es mayor en la gura 4.7(b)
porque on la tasa areión de Ida y Lin el régimen de runaway gaseoso se alanza a una
masa más hia, omo fue expliado en la parte I, favoreiendo la formaión de planetas
gigantes gaseosos. Sumado a esto, la masa neesaria para abrir una breha en el diso
se alanza en un tiempo menor uando se adopta la tasa de areión de gas usada por
Ida y Lin, lo que permite que los planetas omienen a migrar por migraión de tipo II,
que es muho más lenta que la migraión de tipo I, ausando que los planetas gigantes
permanezan era de la región en la que se formaron.
La migraión de tipo I es más lenta aún en las guras 4.6() y 4.7(), que fueron
obtenidas a partir de simulaiones en donde se adoptó cmigI = 0,01. Las distribuiones
de masas y semiejes observadas en estas guras son muy similares a las obtenidas uando
no se onsidera la migraión planetaria, omo puede verse en las guras 4.6(d) y 4.7(d).
Cuando cmigI = 0,01 la poblaión de planetas on masas menores que 10 M⊕ es mayor
que en los otros asos y también hay más planetas gigantes, espeialmente en ubiaiones
a ≥ 1 UA, dado que una migraión rápida inhibe el reimiento de los embriones. Las
diferenias entre las guras 4.6() y 4.7() son similares a las diferenias observadas
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uando cmigI = 0,1, lo ual está de auerdo on los resultados hallados en la parte I de
nuestro estudio.
Como vimos en la parte I de esta tesis, el desierto planetario, que es la región on
déit de planetas, estaba ubiada entre 100 − 1000 M⊕ on nuestro modelo. Aquí
enontramos que el efeto de la migraión planetaria, en espeial de la migraión de tipo
I, es aumentar este desierto, permitiendo que planetas on masas de entre 10 y 100 M⊕
alanen el límite interno del diso y vaíen el area on semiejes mayores entre ≈ 0,2 y
≈ 3 UA.
Caraterístias de los planetas formados
El número iniial de planetas por diso protoplanetario, Ninicial, depende de la masa
iniial de ada embrión (euaión 4.24), el radio interno del diso adoptado para ada
sistema (euaión 4.22) y la masa de la estrella antriona. El número nal de planetas,
Nplanetas, demuestra y es el resultado de la evoluión de ada sistema planetario.
En las guras 4.8 se muestran histogramas on el número nal de planetas por sis-
tema planetario para distintas tasas de migraión de tipo I. La gura 4.8(a) muestra
los resultados uando la migraión de tipo I no es reduida (cmigI = 1). Como onse-
uenia de la rápida migraión, los núleos on masa suiente omo para ser afetados
por la migraión se mueven rápidamente haia el radio interno del diso, aretando a
otros embriones a su paso, formando sistemas planetarios on poos planetas. Esto lleva
a una ausenia de sistemas planetarios on un número intermedio de planetas, omo
puede observarse en la gura. Por otro lado, en esta gura también observamos un gran
número de sistemas planetarios on muhos planetas, lo que es debido a la presenia de
planetas on masas menores que ≈ 0,1 M⊕, que no son tan afetados por la migraión
y generalmente se forman en disos hios, lo que ausa que su reimiento sea menor y
forman sistemas planetarios on muhos planetas pequeños.
La gura 4.8(b) muestra los resultados hallados uando se utilizó una tasa de migra-
ión de tipo I más lenta (cmigI = 0,1). Como puede observarse, el número de sistemas
planetarios on poos planetas disminuye y aquellos on un número intermedio de pla-
netas aumenta. Esto es más evidente en la última gura, 4.8(), donde cmigI = 0,01. Allí
se observa que la poblaión de sistemas planetarios on un número hio e intermedio
de planetas es asi igual. Lo que vemos entones es que uando la migraión se hae más
lenta, el número nal de planetas por sistema planetario tiende a seguir una distribuión
uniforme.
Pero el número nal de planetas no depende úniamente de la tasa de migraión
onsiderada. También depende fuertemente de los valores de fg,0 y fd onsiderados,
omo puede verse en la gura 4.9, donde el número nal de planetas está graado omo
funión del valor de fd para distintos valores de cmigI .
La gura 4.9(a) es el resultado de una simulaión que generó 1000 sistemas plane-
tarios onsiderando cmigI = 1, en la gura 4.9(b) onsideramos cmigI = 0,1, en la gura
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Figura 4.6: Distribuión de masas y semiejes mayores obtenida on nuestro modelo.
La gura 4.6(a) muestra los datos que obtuvimos on cmigI = 1, en la gura 4.6(b),
cmigI = 0,1, en la gura 4.6(), cmigI = 0,01 y los efetos de la migraión no fueron
onsiderados en la gura 4.6(d).
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Figura 4.7: Distribuión de masas y semiejes obtenida on una tasa de areión de gas
más rápida: la onsiderada por Ida y Lin (2004a). Las distintas guras representan la
distribuión enontrada uando se onsideran diferentes valores para cmigI . En la gura
4.7(a) se onsidera cmigI = 1, en la gura 4.7(b) el valor adoptado para cmigI es de 0,1, la
gura 4.7() muestra la poblaión de planetas hallados para cmigI = 0,01 y la migraión
no se onsidera en la gura 4.7(d). Una omparaión on las guras 4.6, nos muestra que
en este aso hay una menor poblaión de planetas terrestres y una mayor poblaión de
planetas gigantes on Mt ≥ 100 M⊕, espeialmente uando la migraión es más lenta,
omo se ve en las guras 4.7(b), 4.7() y 4.7(d).
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Figura 4.8: Histogramas que muestran el número nal de planetas por sistema planetario.
La gura 4.8(a) muestra los resultados uando la migraión de tipo I no se detiene
(cmigI = 1), esta rápida migraión explia la ausenia de sistemas planetarios on un
número intermedio de planetas. Las guras 4.8(b) y 4.8() fueron obtenidas adoptando
cmigI = 0,1 y cmigI = 0,01 respetivamente.
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Figura 4.9: Número nal de planetas por sistema planetario vs. el fator de masa del
diso de sólidos, fd, para diferentes tasas de migraión de tipo I. La gura 4.9(a) muestra
los resultados enontrados uando cmigI = 1, las guras 4.9(b) y 4.9() presentan los
resultados uando cmigI es igual a 0,1 y 0,01, respetivamente y en la gura 4.9(d), la
migraión no es onsiderada. Como puede verse en las guras, los sistemas planetarios
on un gran número de planetas son aquellos formados a partir de disos on valores pe-
queños de fd, mientras que los disos más masivos forman sistemas planetarios on poos
planetas, pero el rango depende también de la tasa de migraión de tipo I onsiderada.
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4.9() adoptamos cmigI = 0,01 y la migraión no fue onsiderada en la gura 4.9(d).
Como podemos ver en las guras, los sistemas planetarios on un gran número de
planetas (Nplanetas > 100) orresponden a disos poo masivos o equivalentemente a va-
lores pequeños de fd (< 3), heho que permanee invariante aún onsiderando diferentes
tasas de migraión de tipo I. Estos disos tienen poa masa y omo onseuenia los
núleos iniiales no tienen suiente material para reer, permaneiendo asi en su es-
tado iniial. Cuando la masa de los núleos es menor que ≈ 0,1 M⊕, no están demasiado
afetados por la migraión, luego al no reer demasiado ni migrar no pueden olisionar
on otros embriones, oasionando que los disos permanezan on un gran número de
planetas independientemente de la tasa de migraión onsiderada.
Por otro lado, los valores de fd que se neesitan para generar sistemas planetarios on
poos planetas ambia para diferentes tasas de migraión. Cuando cmigI = 1, aquellos
disos on fd > 0,5 son apaes de formar sistemas planetarios on poos planetas. Esto
es debido a que la rápida migraión de tipo I mueve a los embriones más grandes haia
la estrella entral, aretando a otros embriones a su paso, formando sistemas planetarios
on poos planetas muy era de la estrella entral. Por otro lado, valores hios de fd
implian disos menos masivos, lo que generará sistemas planetarios on algunos poos
planetas terrestres.
En las simulaiones en donde la migraión es más lenta, el rango de valores de fd que
se neesitan para obtener sistemas planetarios on poos planetas es más hio, omo
podemos ver en las guras 4.9(b), 4.9() y 4.9(d). En la última gura, uando no se
onsidera el efeto de migraión planetaria, notamos que aquellos sistemas planetarios
on poos planetas orresponden a valores muy grandes de fd, mayores que 10, lo que
india que se neesitan disos muy masivos para generar sistemas planetarios on po-
os planetas uando no se onsidera la migraión. Estos disos generan poos planetas
gigantes, que aretaron a todos los demás embriones iniiales.
También analizamos los tipos de planetas que formamos. Para esto, en ausenia de
una denominaión oial, vamos a asumir de forma arbitraria que los planetas terrestres
son aquellos on Mt < 7 M⊕, los gigantes on poo gas son los que tienen Mt > 7 M⊕
y un porentaje de masa de gas menor que < 15%, y los que restan son los gigantes
gaseosos. Los histogramas que se muestran en la gura 4.10 muestran el número de
planetas terrestres (línea azul), gigantes on poo gas (línea negra) y gigantes gaseosos
(línea roja) formados por sistema planetario.
La gura 4.10(a) es la que se obtiene uando cmigI = 1. En este aso observamos que
los sistemas planetarios on poos planetas tienen en su mayoría planetas terrestres y que
hay algunos poos on planetas gigantes. Como expliamos, para esta tasa de migraión
tan rápida, el rango de disos que forman sistemas planetarios on un bajo valor de
Nplanetas son aquellos on 0,5 < fd < 30. En este rango, la mayoría de los disos tienen
poa masa y los núleos tienen menos tiempo para reer dado que migran rápidamente
haia la estrella entral. Como resultado, la mayoría de los sistemas planetarios on poos
planetas forman úniamente planetas terrestres. Por otro lado, aquellos disos on un
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Figura 4.10: Histograma que muestra el número de planetas de distintas lases enon-
trado en ada sistema planetario. Las tres guras representan simulaiones adoptando
distintas tasas de migraión. En la gura 4.10(a) onsideramos cmigI = 1, en la gura
4.10(b) el valor de cmigI adoptado es de 0,1 y nalmente se asumió que cmigI = 0,01 en
la gura 4.10(). En ada una de las guras se muestra en azul el número de planetas
terrestres enontrado en ada sistema planetario, en negro a los gigantes on poo gas
y los gigantes gaseosos en rojo.
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valor alto de fd son apaes de formar sistemas planetarios on planetas gigantes, pero
estos representan la minoría.
Cuando cmigI es menor omo en los asos de las guras 4.10(b) on cmigI = 0,1 y
4.10() on cmigI = 0,01, la poblaión de sistemas planetarios on poos gigantes gaseosos
aumenta, lo que implia que la formaión de gigantes gaseoso se ve favoreida on una
tasa de migraión de tipo I más lenta. Por otro lado, el número de planetas gigantes
on poo gas permanee bajo. Esta poblaión no es afetada por la tasa de migraión
onsiderada.
Planetas habitables Otro resultado importante es la determinaión de las mejores
ondiiones para la generaión de planetas habitables. Uno de los requisitos fundamen-
tales para que un planeta terrestre sea habitable es la existenia de agua líquida. Esto
ourre si el planeta adquiere una gran antidad de agua durante su formaión y evolu-
ión, si tiene la masa neesaria omo para retener el agua y que no esape al espaio y
si se enuentra a una distania adeuada de la estrella antriona omo para que el agua
permaneza en estado líquido sobre su superie. Ikoma y Genda (2006) enontraron a
través de simulaiones numérias, que un planeta on masas entre ≈ 0,3 y ≈ 7M⊕ es a-
paz de retener agua en estado líquido en su superie. En esta etapa de nuestro estudio,
adoptamos este riterio para las masas, on el n de poder omparar las poblaiones de
planetas habitables enontradas on diferentes tasas de areión de gas.
La tabla 4.1 muestra el porentaje de planetas que son habitables de auerdo on
este riterio. En la tabla, llamamos modelo I al nuestro y modelo II al que onsidera las
tasas de areión de gas adoptadas por Ida y Lin (2004a).
Con nuestro modelo la masa de rue neesaria para que omiene el runaway gaseoso
se alanza a masas más altas. Una vez que se alanza esta masa de rue, los planetas
reen en esalas de tiempo muy ortas y es más difíil enontrar planetas en el rango
de masas busado. Por este motivo, uando adoptamos nuestro modelo de areión de
gas, enontramos un mayor porentaje de planetas on masas menores que 7 M⊕, dado
que hay muhos planetas terrestres que nuna alanzan la masa de rue neesaria para
onvertirse en gigantes. Como onlusión enontramos que una tasa de areión de gas
más lenta favoree la formaión de planetas habitables.
4.3. Parte III: ¾ómo rotan los planetas?
Cuando varios embriones planetarios se están formando en el diso, las perturbaio-
nes entre ellos pueden oasionar un ambio en sus elementos orbitales, ausando que
los embriones puedan sufrir fuertes impatos gigantes, responsables de las araterísti-
as nales de los planetas resultantes. Siendo las olisiones una parte fundamental del
reimiento de los planetas, les damos toda nuestra atenión en esta etapa de la te-
sis, onentrándonos en partiular, en los parámetros de espín: obliuidad y período de
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Cuadro 4.1: Porentaje de planetas que son habitables de auerdo on el riterio de masa
hallado por Ikoma y Genda (2006). De auerdo on este riterio, un planeta terrestre
es habitable si tiene entre 0,3 ≤ Mt ≤ 7 M⊕. En la tabla se muestran los resultados
hallados on nuestro modelo (modelo I), omparados on los resultados obtenidos on
la tasa de areión de gas usada por Ida y Lin (2004a) (modelo II). Las distintas las
muestran los resultados hallados uando se onsideran diferentes tasas de migraión de
tipo I.
Esenario Planetas Habitables (0,3 ≤Mt ≤ 7 M⊕)
Modelo I, cmigI = 1 87.02 (%)
Modelo II, cmigI = 1 82.2 (%)
Modelo I, cmigI = 0,1 90.5 (%)
Modelo II, cmigI = 0,1 86.9 (%)
Modelo I, cmigI = 0,01 91.57 (%)
Modelo II, cmigI = 0,01 87.18 (%)
rotaión, resultantes luego de los primeros 20 millones de años de vida.
Después de esta etapa de formaión planetaria, los parámetros del espín de los pla-
netas ambian y evoluionan, debido prinipalmente a las interaiones de marea on
sus satélites y on la estrella entral. Todos los planetas terrestres en nuestro Sistema
Solar no mantienen su estado de espín primordial y esta es la razón por la que se des-
onoe uál es el espín primordial que esperamos que tenga un protoplaneta. Por lo
tanto, preguntas omo, ¾uáles son los valores típios de obliuidad y período de rota-
ión que araterizan a los planetas primordiales? y ¾uántas olisiones sufre un embrión
planetario a lo largo de sus primeros años de vida? siguen siendo iniertas.
En esta etapa haemos un estudio estadístio de los parámetros primordiales del
espín de los planetas (obliuidad y el período de rotaión), que resultan de la areión
de planetesimales y también debido a las olisiones entre los embriones emergentes.
Para ello realizamos algunas modiaiones a nuestro modelo, on el n de analizar el
momento angular adquirido debido a la areión de planetesimales y también debido
a las olisiones on otros embriones planetarios. Debido a la esasa omprensión de los
impatos entre planetas gigantes, en esta etapa nos onentrámos en estudiar úniamente
a los planetas terrestres. Con este modelo perfeionado, tomamos diferentes ondiiones
iniiales y estudiamos el espín primordial de los planetas formados en diferentes sistemas
planetarios. También analizamos uáles son las onseuenias de los impatos entre
embriones en el diagrama de masas y semiejes mayores, enfonándonos en los núleos
on masas menores que 10 M⊕. Para el desarrollo de nuestro modelo de olisiones,
asumimos que una olisión lleva a la areión perfeta de los embriones, suposiión que
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también fue onsiderada por otros autores (Agnor et al., 1999; Chambers, 2001; Kokubo
& Ida, 2007), pero que india que los resultados deben interpretarse on autela.
4.3.1. Modelo y euaiones básias para el estudio del espín
La prinipal reforma que hiimos al ódigo numério, onsiste en el álulo de la
ganania de momento angular a lo largo de la formaión debido a la areión de plane-
tesimales y a las olisiones entre los embriones. El modelo de reimiento y evoluión
de los embriones planetarios, así omo su evoluión orbital, es esenialmente el mismo
desarrollado en las seiones 4.1 y 4.2 de nuestro estudio, motivo por el ual no los
detallaremos en esta seión.
Transferenia de momento angular debido a la areión de planetesimales
Estudiamos la ganania de momento angular de espín de los embriones en reimiento
debido a la adquisiión de masa en forma de planetesimales, basándonos en un estudio
realizado por Dones y Tremaine (1993). Ellos investigaron la tasa de aumulaión de
momento angular de espín, en un planeta inmerso en un diso de planetesimales on
rotaión diferenial. En su trabajo, determinaron la masa y momento angular de espín
de los embriones en funión de la veloidad de dispersión de las partíulas del diso y la
relaión entre el radio del planeta y su radio de Hill. Enontraron que si un protoplaneta
ree por areión de un gran número de pequeños planetesimales, el momento angular
de espín del planeta queda determinado por la llamada omponente ordenada del espín,
pero si el embrión sufre varios impatos gigantes durante su reimiento, la mayor parte
del momento angular será resultado de estas olisiones, lo que denominaron omponente
estoástia del espín. El modelo de Dones y Tremaine (1993) depende de dos parámetros:
la importania de la dispersión de veloidades de los planetesimales en la veindad
del embrión respeto de la rotaión diferenial del diso, y
la relevania de la gravedad del embrión omparada on la gravedad propia del
diso de planetesimales.
Estos autores, realizaron el estudio para diferentes regímenes de reimiento, de los
uales el régimen de reimiento oligárquio orresponde al de alta dispersión y gravedad
fuerte. En este aso, la ontribuión de los pequeños planetesimales en la omponente z
del momento angular, L, esta dada por:
L2z,ord ≃M2t Ω2 R4p
(
9
72
λ
)
(4.42)
donde
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λ =
R3HΩ
2
Rpσ2
RH = a
(
Mt
M⋆
)1/3
(4.43)
y la dispersión de veloidades es
σ2 =
1
2
a2Ω2e2m (4.44)
Como expliamos en la parte II de esta tesis, asumimos que la exentriidad media
uadrátia de los planetesimales en equilibrio esta dada por la euaión 4.27, hallada
por Thommes et al. (2003). Utilizando esa expresión, junto on las euaiones 4.43 y
4.44 en la euaión para 4.42, obtenemos la siguiente expresión para la omponente Lz
debido a la areión de planetesimales,
Lz,ord ≃ 0,462
M
5/3
t Ωa
7/5ρ2/5gas
M
1/3
⋆ m2/15ρ3/5
(4.45)
donde todas las unidades están en gs y la omponente Lz,ord está en g cm
2 s−1.
Luego para omputar el ambio en el momento angular en ada paso, tenemos en
uenta que la omponente z del momento angular ambia en una antidad
∆Lz,ord ≃ 6,54× 10−7
ρ2/5gasM
1/6
⋆ M
2/3
t
ρ11/15 a1/10
∆Mt (4.46)
donde ∆Mt es la masa aretada en la forma de planetesimales durante ada paso de
tiempo. Todas las unidades están en gs y el ambio ∆Lz,ord esta en g cm
2 s−1.
Para obtener una estimaión del momento angular adquirido por un planeta debido
úniamente a la omponente ordenada, alulamos la dependenia de Lz,ord on la masa
de un protoplaneta ubiado a 1 UA de una estrella omo el Sol y enontramos,
Lz,ord(1 UA) = 1,34× 1040
(
Mt
1M⊕
)5/3
g cm2 s−1 (4.47)
Por otro lado el período de rotaión de un planeta esfério y de densidad uniforme,
on una veloidad angular de rotaión ω es
P =
2π
ω
=
2π
L
2
5
MtR
2
(4.48)
Usando las euaiónes 4.48 y 4.45, enontramos el período de rotaión alanzado
por un embrión que adquiere momento angular úniamente debido a la areión de
planetesimales,
Pord ≃ 150
(
ρ
3g/cm3
)1/15( a
1 UA
)1/10( ρgas
ρgas(1 UA)
)−2/5(M⋆
M⊙
)−1/6
horas (4.49)
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para un planeta ubiado a 1 UA, orbitando una estrella on masa igual a 1M⊙ el período
de rotaión alanzado es Pord ≃ 150 horas.
Sin embargo, este no es el únio meanismo apaz de ambiar el espín de los embriones
emergentes. Las olisiones entre protoplanetas tienen una gran importania a la hora de
determinar los parámetros nales del espín.
Colisiones
En las últimas etapas de formaión planetaria, las olisiones representan un impor-
tante proeso evolutivo que desempeñan un papel fundamental en la determinaión de
la masa y el espín de los planetas. Estas interaiones no se entienden ompletamente,
motivo por el ual nosotros onsideramos un modelo muy simple, pero que nos permi-
te obtener algunas onlusiones on respeto a la obliuidades y períodos de rotaión
primordial de los planetas.
Cuando dos protoplanetas están muy era el uno del otro, la inuenia gravitatoria
mutua puede exitar sus exentriidades a valores suientes omo para garantizar que
sus órbitas se ruen. De esta manera, su evoluión orbital se rige por enuentros eranos
y violentas olisiones inelástias.
Bajo la suposiión de areión perfeta luego de la olisión, asumiremos que ourre
una fusión entre protoplanetas siempre que su separaión orbital, ∆a, sea menor que 3,5
radios de Hill mutuos.
La magnitud de la veloidad relativa a la ual dos uerpos de masas Mt,1 y Mt,2, y
radios R1 y R2 olisionan es:
vcol = (v
2
rel + v
2
e)
1
2
(4.50)
donde vrel es la veloidad relativa entre los dos uerpos lejos del enuentro y ve es la
veloidad de esape desde el punto de ontato,
ve =
(
2G
Mt,1 +Mt,2
R1 +R2
) 1
2
(4.51)
on G la onstante de gravitaión Universal.
La veloidad relativa entre dos embriones de veloidades orbitales v1 y v2 es
~vrel = ~v1 − ~v2
Considerando que a2 = a1 + ∆a, on ∆a << a1 y asumiendo que las olisiones
ourren al azar en ualquier direión, enontramos la siguiente euaión que muestra
la veloidad relativa entre los embriones (Safronov, 1972),
vrel ≃ Ω
∆a
2
(4.52)
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Figura 4.11: La ilustraión muestra omo está denida la obliuidad planetaria, ε.
on Ω la veloidad angular de rotaión, que para nuestro nivel de aproximaión puede ser
equivalente a adoptar a = a1 o a2, pero nosotros elegimos a omo el semieje mayor del
planeta más masivo. La distribuión de veloidades es isotrópia, por lo que la direión
se elige al azar on una distribuión de probabilidad isotrópia.
Suponemos que en un prinipio los embriones no giran pero durante su evoluión
adquieren momento angular de espín omo onseuenia de la areión de planetesimales
(omo se vió anteriormente) y debido a las olisiones on otros embriones. El momento
angular total de espín que el embrión resultante adquiere durante la olisión es,
~Limp = ~Lcol + ~Lspin (4.53)
on
~Lspin la suma del espín del uerpo impatado (~Lspin,tar) más el espín del uerpo que
impata (
~Lspin,im) y Lcol el momento angular de espín entregado por el proyetil durante
la olisión, donde el punto de impato sobre la superie del uerpo objetivo o blano
es enontrada al azar asumiendo que los embriones son esférios.
Una vez que onoemos el momento angular total de espín del planeta, podemos
alular su obliuidad, ε, y período de rotaión. Si orientamos el sistema de referenia
de forma que el plano x-y oinida on el plano de la órbita del planeta, la obliuidad se
dene omo el ángulo entre el eje z y el vetor momento angular total, omo se muestra
en la ilustraión 4.11, mientras que el período de rotaión se obtiene a partir de la
euaión 4.48.
Límite para la rotaión
Nuestra hipótesis de areión perfeta oasionalmente permite que los uerpos giren
muy rápido, destruyendo al embrión. Para tener esto en uenta debemos analizar el
CAPÍTULO 4. NUESTROMODELO PARA FORMAR SISTEMAS PLANETARIOS95
balane de las aeleraiones gravitatoria y la adquirida debido a la rotaión del uerpo,
es deir exploramos la siguiente relaión,
q =
Rω2
GMt
R2
(4.54)
Si q < 1, entones la gravedad domina, on lo ual el planeta permanee unido sin
fragmentarse.
Pero si q > 1, entones la rotaión domina. Esto ourre uando la aeleraión debido
a la rotaión es tan grande que la gravedad no alanza para mantener al uerpo unido,
luego se rompe. Con q = 1 obtenemos el valor límite a partir del ual se obtiene una
veloidad angular rítia:
ωcrit =
(GMt
R3
) 1
2
(4.55)
más allá del ual se produe la autodestruión del embrión.
A partir de esta expresión, pueden obtenerse relaiones para el momento angular y
período de rotaión, que muestren los valores rítios que son apaes de alanzar los
planetas antes de fragmentarse:
Lcrit = ωcrit I =
(
GMt
R3
) 1
2 2
5
MtR
2
(4.56)
on I el momento de ineria. Asumiendo que los planetas son esferas perfetas, se obtiene
una expresión para R en funión de la masa total y la densidad del embrión (ρp), on
lo ual el momento angular rítio queda,
Lcrit ∝
M
5
3
t
ρ
1
6
p
(4.57)
De la misma manera, hallamos un valor rítio para el período de rotaión:
Pcrit =
2π
ωcrit
∝ ρ−
1
2
p (4.58)
4.3.2. Resultados
Investigamos a través de simulaiones numérias, las propiedades estadístias del
espín primordial resultante del proeso de formaión planetaria. Al igual que en la
etapa anterior, generamos 1000 sistemas planetarios, en donde la masa de la estrella
entral para ada sistema se toma al azar a partir de valores que siguen una distribuión
uniforme en esala logarítmia en el rango de 0,7 − 1,4 M⊙ y la esala de tiempo para
la disipaión del diso de gas tiene una distribuión logaritmo-uniforme entre 106 y 107
años. Cada sistema evoluiona durante 2 × 107 años.
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Figura 4.12: Histograma que muestra el número de olisiones sufridas por ada embrión
al nal de la simulaión. Observamos que algunos poos impatos sufridos durante la
formaión, determinan el espín primordial de los planetas.
En nuestras simulaiones, onsideramos la formaión de sistemas planetarios uyos
planetas han sufrido migraión de tipo I y II, pero en donde en todos los asos se retrasa
la migraión de tipo I on un fator cmgiI = 0,1.
Un poo de estadístia de los planetas enontrados
La gura 4.12 muestra un histograma del número de olisiones gigantes sufridas por
ada planeta luego de evoluionar durante 2 × 107 años. Observamos que la mayoría
de los planetas sufren menos de 5 impatos durante su formaión, lo que signia que
en la mayoría de los asos el espín primordial de los planetas se determina al azar por
muy poos impatos sufridos durante la areión. Por otro lado, también enontramos
algunos planetas que sufrieron un mayor número de impatos. Esto se debe a que la
migraión de los embriones ausa que algunos de ellos se muevan rápidamente haia la
estrella, sufriendo más olisiones que los embriones más externos, que tienen muy poos
embriones on los uales interatuar.
También analizamos la distribuión de obliuidades primordiales, que se muestra en
la gura 4.13. Como vemos en la gura, las obliuidades primordiales se disponen en
el gráo de auerdo a una distribuión isotrópia del vetor de momento angular de
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Figura 4.13: Histograma que muestra la distribuión de obliuidades primordiales, la
ual orresponde a una distribuión isotrópia.
espín. Esta distribuión esta dada por,
p(ε) =
1
2
sin(ε) (4.59)
Este resultado onrma las deduiones obtenidas por otros autores (Agnor et al.,
1999; Chambers, 2001; Kokubo & Ida, 2007), quienes llegaron a este resultado mediante
simulaiones de N-uerpos. Durante esta etapa de formaión planetaria, la esala de la
altura de la diso es muho mayor que el tamaño de los embriones, motivo por el ual las
olisiones pueden ourrir en ualquier direión y por eso obtenemos una distribuión
isotrópia. Este resultado es independiente de la evoluión orbital del embrión: la forma
de la distribuión se mantiene si tenemos en uenta la migraión planetaria o si no la
onsideramos, la únia diferenia es la antidad de olisiones sufridas por los embriones.
En la gura observamos que hay muhos embriones que no hoaron on ningún otro
y mantienen su obliuidad iniial, ε = 0◦. Estos son pequeños embriones, que reieron
en un diso de baja masa y se enontraban era del borde interno del mismo, omo
onseuenia, no fueron devorados por un embrión mayor en su paso haia la estrella.
En la gura 4.14 mostramos la obliuidad de los planetas en funión de su masa. Este
gráo muestra que podemos enontrar, on igual probabilidad, planetas terrestres on
obliuidades primordiales entre 0 y 180◦. Esto signia que los planetas pueden girar
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Figura 4.14: Obliuidad de los planetas sobrevivientes en funión de su masa.
en sentido direto o indireto, independientemente de su masa. De auerdo on este
resultado, notamos que los espines primordiales de los planetas no son los omúnmente
observados en los planetas terrestres de nuestro propio Sistema Solar, uyos atuales ejes
de rotaión son más o menos perpendiulares a los planos orbitales (on exepión de
Venus). Sin embargo, los ejes de rotaión de los planetas terrestres no son primordiales,
así que esto no india neesariamente un problema en nuestro modelo. Deben tenerse
en uenta otros estudios tales omo la interaión entre el planeta y la estrella entral o
entre el planeta y su satélite, si lo tuviera (Goldreih, 1966; Atobe & Ida, 2007), entre
otros, para expliar la obliuidades atuales de los planetas terrestres.
Estudio de los períodos de rotaión La distribuión de los períodos de rotaión
de los planetas enontrados, se muestra en la gura 4.15, donde notamos que la mayoría
de los planetas alanzan períodos de rotaión mayores que ∼ 10 horas, pero en donde
también hallamos una gran antidad de planetas que alanzan períodos de entre 0,1 y
10 horas. Los planetas que alanzan períodos de rotaión menores que 0,1 horas son
muy raros, dado que al rotar tan rápido están al límite de la estabilidad.
Con el n de omprender la distribuión de períodos de rotaión, estudiamos el
momento angular de espín de los planetas formados. La gura 4.16 muestra el momento
angular en funión de la masa de los embriones, donde la línea azul representa el Lcrit
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Figura 4.15: Distribuión de períodos de rotaión de todos los planetas sobrevivientes
enontrados en nuestras simulaiones.
más allá del ual los planetas se destruyen por efetos de una rápida rotaión y esta
dado por la euaión 4.57. En el gráo, la línea roja muestra el momento angular
adquirido úniamente debido a la areión de planetesimales para un planeta ubiado
a 1 UA del Sol, el ual se dedue de la euaión 4.45 y se muestra en la euaión 4.47.
Los embriones que no sufrieron ninguna olisión durante su formaión y adquirieron su
momento angular sólo por la areión de planetesimales, deben tener L, era de la línea
roja, mientras que los que experimentaron impatos on otros embriones, podrían llegar
a adquirir un mayor momento angular, pero siempre por debajo del límite de estabilidad.
Dado que el momento angular es inversamente proporional al período, uanto mayor
sea el momento angular, menor será el período y omo onseuenia mirando la gura
4.16 enontramos que no puede haber planetas on períodos muy ortos. Por este motivo
enontramos que la distribuión de períodos de rotaión observada en la gura 4.15 no
tiene planetas on períodos menores que ∼ 0,5 horas.
Con el objetivo de analizar la evoluión de los períodos de rotaión durante la forma-
ión y omprender mejor la distribuión de períodos enontrada, estudiamos su ambio
en tres époas diferentes de la simulaión: uando pasaron 1000, 105 y 2 × 107 años.
Los gráos que muestran esta evoluión del período de rotaión en funión de la masa,
se muestran en la gura 4.17. En el primer gráo, gura 4.17(a), mostramos P vs.
Mt uando pasaron 1000 años. Allí podemos observar sólamente embriones on masas
pequeñas y períodos de rotaión de hasta 100 horas. Esto se debe a que ha pasado
muy poo tiempo de formaión y los embriones no tuvieron muho tiempo para reer.
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Figura 4.16: Masa vs. momento angular de los planetas sobrevivientes, enontrados en
nuestras simulaiones. La línea azul representa el Lcrit más allá del ual los embriones
esta desligados gravitatoriamente. La línea roja representa el momento angular adquirido
úniamente por areión de planetesimales para aquellos núleos ubiados a 1 UA de
una estrella omo el Sol.
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También observamos una pequeña poblaión de embriones más masivos, on masas de
hasta 7 M⊕ y períodos de rotaión muy hios. Dado que ha pasado muy poo tiempo,
estos probablemente están ubiados en la región interior del diso, la que se arateriza
por ser ria en sólidos, favoreiendo el rápido reimiento de los núleos, oasionando
que sean los primeros en sufrir un gran número de olisiones que aumentan sus masas y
veloidades angulares, dejándolos al borde de la inestabilidad.
A medida que pasa el tiempo (gura 4.17(b)), observamos que los embriones ad-
quieren períodos mayores y la antidad de embriones on períodos ortos disminuye.
Finalmente, al nal de la simulaión, gura 4.17(), notamos una diferenia bien mar-
ada entre los poos planetas on períodos menores que ∼ 1 horas y el resto de la
poblaión. Estos son planetas muy raros. Como vimos en la euaión 4.55, estos em-
briones on períodos de rotaión pequeños rotan muy rápidamente, lo que ausa que
sus veloidades angulares de rotaión sean lo suientemente altas omo para superar
la veloidad angular rítia. Como onseuenia enontramos una pequeña antidad de
planetas on estos períodos, solo una pequeña antidad sobrevive y estos supervivientes
tienen prinipalmente masas hias.
Por otro lado observamos que muhos planetas alanzaron períodos de rotaión de
hasta ∼ 10000 horas. Estos rotadores lentos probablemente adquirieron su momento
angular úniamente debido a la areión de planetesimales.
En la gura 4.18, graamos el período de rotaión omo funión del semieje mayor
de los embriones, en donde la línea roja muestra una estimaión del período de rotaión
adquirido úniamente debido a la areión de planetesimales, dado por la euaión 4.49.
Como vemos, los planetas on los mayores períodos, lo adquirieron debido a la areión
de planetesimales, mientras que aquellos on períodos más ortos neesitan de uno o
más impatos para ganar ese espín.
Comparaión on nuestro Sistema Solar Podemos omparar nuestros resultados
on aquellos que se observan en los planetas terrestres de nuestro Sistema Solar. En el
aso de Merurio y Venus, uyos atuales períodos de rotaión son 58,64 y 243,01 días
respetivamente, sus períodos sufrieron grandes ambios desde su formaión y no pueden
ser onsiderados omo primordiales. La proximidad de estos planetas on el Sol produ-
e una disipaión de mareas, que hizo más lenta su rotaión. Como onseuenia, los
períodos de rotaión primordiales deben haber sido muho menores que los observados
atualmente, razón por la ual no podemos usarlos omo omparaión.
El aso de Marte y la Tierra es diferente, dado que estos planetas están ubiados
más lejos del Sol y la marea solar no pudo haber alterado sus espines apreiablemente.
Otra ausa de ambio en el espín puede ser debido a la interaión on los satélites
planetarios. En el aso de Marte, sus satélites son muy pequeños y no inueniaron el
período de rotaión del planeta de forma apreiable. Esto implia que la veloidad de
rotaión de Marte puede onsiderarse omo primordial. En el aso de la Tierra, mientras
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Figura 4.17: En esta gura graamos el período de rotaión ontra la masa de los
embriones en diferentes tiempos de evoluión. La gura 4.17(a) muestra los resultados
uando pasaron 1000 años, en la gura 4.17(b) pasaron 105 años y en la gura 4.17()
mostramos la distribuión al nal de la simulaión (2× 107 años).
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Figura 4.18: La gura muestra el período de rotaión y semieje mayor de todos los
embriones sobrevivientes al nal de la simulaión, en donde la línea roja muestra una
estimaión del período de rotaión adquirido úniamente debido a la areión de plane-
tesimales, dado por la euaión 4.49.
que la magnitud del momento angular total del sistema Tierra-Luna puede onsiderarse
omo onstante desde su formaión, el espín de la Tierra fue frenado por la Luna, debido
a que los efetos de mareas oasionan una transferenia de momento angular.
Mientras que el período de rotaión atual y primordial de Marte es de ∼ 24,5 horas,
el que hubiera tenido si toda la masa hubiera sido obtenida úniamente a partir de
la areión de planetesimales, puede alularse a partir de la euaión 4.49 y es de
247,9 horas. En el aso de la Tierra, desonoemos ual era su espín primordial, pero
sabemos que se esta frenando, por lo que su espín primordial no pudo haber sido más
lento que el período atual. Por otro lado, el que hubiera tenido de haber adquirido
toda su masa a partir de la areión de planetesimales es de 150 horas. De auerdo on
estos resultados, Marte y la Tierra no adquirieron sus períodos de rotaión úniamente
a partir de la areión de planetesimales, sino durante uno o más impatos sufridos
durante su formaión.
En la poblaión de planetas que se muestra en la gura 4.18, hallamos una gran
muestra de planetas on araterístias similares a las de los planetas terrestres de
nuestro Sistema Solar.
Distribuión de masas y semiejes mayores
En la parte II de nuestro estudio, estudiamos los ambios en el diagrama de masas y
semiejes debido a diferentes fatores, omo las tasas de areión de gas y migraión de
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tipo I (seión 4.2.3). Como ya menionamos, este diagrama es de muha importania
dado que reeja el proeso de formaión planetaria y por eso analizamos las onseuen-
ias que las olisiones pueden traer en el mismo.
De la euaión 4.28 podemos deduir que la tasa de areión de sólidos depende de la
región del diso donde el embrión ree y del material disponible para ese reimiento,
el ual es mayor uanto menor es el semieje. Por esta razón, los embriones ubiados en
la parte interna del diso reen más rápido que los que se enuentran en las regiones
externas del diso, donde el reimiento es lento y pausado.
De auerdo on nuestros resultados, la región en el diso donde ree el planeta,
también tiene una fuerte inuenia en el período de rotaión que alanza, debido a que un
pequeño semieje mayor asegura que los planetas tengan más planetesimales disponibles
para su reimiento, lo que aumenta su momento angular. Además, si se enuentra en
una región on una gran densidad de embriones, tiene más probabilidades de hoar on
alguno o varios de ellos, lo que también modia su rotaión. Las guras 4.19(a),4.19(b) y
4.19() muestran la evoluión del diagrama de masas y semiejes en tres tiempos diferentes
de la simulaión: uando pasaron 1000, 105 y 2x107 años, respetivamente.
En un prinipio (gura, 4.19(a)), los embriones que reen más rápido son aquellos
que iniialmente se enuentran ubiados era de la estrella entral, en las regiones más
internas del diso. De auerdo al resultado observado en la gura 4.18, estos embriones
también son los que rotan más rápido. Por otro lado, aquellos embriones ubiados en la
parte intermedia del diso, permaneen asi invariantes, on masas similares a sus masas
iniiales. A medida que el tiempo pasa (gura 4.19(b)), observamos que los embriones
que reieron más rápidamente migraron haia la estrella entral o se fragmentaron y
desapareieron, mientras que los embriones ubiados en la parte intermedia del diso
omenzaron a reer. Los resultados obtenidos al nal de la simulaión, representados
en la gura 4.19(), muestran que los embriones ubiados iniialmente en la región
intermedia del diso migraron haia el radio interno del diso (o se fragmentaron y
desapareieron) y aquellos ubiados en las regiones más externas, omienzan a reer,
rotando lentamente on períodos de hasta ∼ 10000 horas.
En nuestro estudio previo, que se muestra en la parte II de esta tesis, nos onen-
tramos en los planetas on masas 1 > 1 M⊕. Aá estudiamos los planetas on masas
menores que 10M⊕ y enontramos otro proeso importante que modia la distribuión
de masas y semiejes de los planetas terrestres. Los embriones que rotan muy rápido y no
tienen la gravedad suiente omo para mantenerse unidos se fragmentan. Considerar
este efeto puede modiar el diagrama de masas y semiejes obtenido en nuestro estudio
previo. Para omparar on los resultados que obtuvimos anteriormente, en la gura 4.20
graamos la distribuión de masas y semiejes enontrada uando no onsideramos el
efeto de la fragmentaión por rotaión rápida.
La omparaión entre las guras 4.19() y 4.20, nos muestra que hay una menor
antidad de planetas uando onsideramos la fragmentaión por olisiones, que uando
no se tiene en uenta. Por lo tanto este efeto es importante y debe ser onsiderado a la
CAPÍTULO 4. NUESTROMODELO PARA FORMAR SISTEMAS PLANETARIOS105
 0.1
 1
 10
 0.1  1  10
M t
 [M
⊕
]
a [UA]
(a)
 0.1
 1
 10
 0.1  1  10
M t
 [M
⊕
]
a [UA]
(b)
 0.1
 1
 10
 0.1  1  10
M t
 [M
⊕
]
a [UA]
()
Figura 4.19: Evoluión del diagrama de masas y semiejes en diferentes tiempos de simu-
laión. La gura 4.19(a) muestra los resultados uando pasaron 1000 años, en la gura
4.19(b) pasaron 105 años y en la gura 4.19() graamos los resultados al nal de la
simulaión. En todas las simulaiones onsideramos la fragmentaión de los embriones
por olisiones.
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Figura 4.20: Distribuión de masas y semiejes enontrada uando no onsideramos el
efeto de la fragmentaión por rotaión rápida.
hora de trabajar on planetas terrestres.
Aquellos que no sobrevivieron
Como mostramos en la seión 4.3.1, hay un límite de estabilidad más allá del ual
los planetas no pueden permaneer unidos y se fragmentan. En esta seión, mostramos
algunas araterístias de los embriones que se fragmentaron y no sobrevivieron al nal
de la simulaión.
La gura 4.21 muestra la masa y período de rotaión de estos embriones rotos, para
diferentes tiempos de simulaión. En la gura, mostramos omo eran estos embriones en
el momento en el que alanzaron la veloidad angular rítia, que oasionó su posterior
fragmentaión.
En la gura 4.21(a) graamos los embriones que se fragmentaron antes de los prime-
ros 1000 años, los uales tienen en su mayoría períodos menores que 0,1 horas. La gura
4.21(b) muestra todos los embriones que se fragmentaron hasta los 105 años y nalmente
el último gráo (gura 4.21()) muestra todos los embriones que no sobrevivieron.
Como podemos observar en las guras, todos los embriones rotos tienen períodos de
rotaión menores que ∼ 2 horas, lo ual es aproximadamente el período de rotaión
rítio. También notamos, que los embriones on los menores períodos son los primeros
que se fragmentan, luego los que tienen períodos eranos a 1 hora y nalmente aquellos
on períodos eranos a ∼ 2 horas.
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Figura 4.21: Masa y período de rotaión de los embriones fragmentados. La gura 4.21(a)
muestra todos los embriones que se rompieron antes de los primeros mil años, en la gura
4.21(b) mostramos los que se fragmentaron antes de los 105 años de simulaión y la gura
4.21() muestra el número total de embriones que no sobrevivieron.
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4.4. Parte IV: estrutura del diso protoplanetario ini-
ial
El heho de que los sistemas planetarios se forman a partir de un diso primordial
fue reonoido hae siglos, pero aún hoy nuestra omprensión de estos proesos sigue
siendo inierta. Por este motivo, el objetivo de esta uarta parte de la tesis es enontrar
un modelo de nebulosa primordial que nos permita formar sistemas planetarios uyos
planetas reproduzan la poblaión de planetas extrasolares observados.
Los modelos semi-analítios de formaión planetaria presentados en los últimos años
(Ida & Lin, 2004a; Mordasini et al., 2009), e inluso nuestro propio modelo publiado
en los trabajos Miguel & Brunini (2008, 2009, 2010) y expliado en las partes I, II y III
de esta tesis, tienen la intenión de reproduir la muestra de exoplanetas observada y
expliar on un modelo simple, las prinipales araterístias de esta distribuión, on
el n de obtener una mejor omprensión del proeso de formaión planetaria. Todos
estos modelos utilizan omo ondiión iniial para el proeso de formaión planetaria,
un modelo de densidad superial de diso basado en una ley de potenias onvenional,
omo el modelo de la nebulosa solar de masa mínima (MMSN por sus siglas en inglés)
propuesto por Hayashi en 1981. Este modelo, se basa en la omposiión atual del
Sistema Solar y es una aproximaión de la nebulosa primordial, que si bien se muestra
eaz en su simpliidad, tiene múltiples desventajas.
El modelo de la nebulosa solar de masa mínima (Edgeworth, 1949; Kuiper, 1956;
Safronov, 1972; Weidenshilling, 1977; Hayashi, 1981), fue onstruido bajo el supuesto
de que debería agregarse a las masas de los atuales planetas suiente material helado
e hidrógeno y helio omo para lograr expliar la omposiión solar, asumiéndose que
esta masa total debería distribuirse en el diso, prinipalmente en la veindad de los
planetas a los que dió origen. De esta manera, el modelo esta basado en la suposiión
implíita de que los planetas aretaron todo el material en su zona de alimentaión y
que la areión fue perfeta, lo que signia que la formaión de un planeta gigante no
trajo onseuenias en la formaión de los demás. Si bien el modelo paree ser una apro-
ximaión razonable en la región intermedia de la nebulosa solar, sobrestima la densidad
superial en la región interior, desestima la densidad superial en la nebulosa exterior
y los límites interno y externo del diso deben ser impuestos, debido a que la masa total
del diso es innita en esta formulaión. Por todas estas razones y a pesar de su uso
generalizado, es evidente que este modelo debe ser atualizado o modiado.
Con esta nalidad, adoptamos un modelo de nebulosa on un perl de densidad
superial araterizado por una ley de potenias en la parte interior del diso y un
deaimiento exponenial en la parte externa. Este modelo es una alternativa razonable
porque es simple, aproxima muy bien a las observaiones de disos protoplanetarios y
predie un borde exterior de la nebulosa sin introduir un orte arbitrario en el diso.
Hay varios parámetros libres en este modelo de nebulosa que tenemos que ajustar on el
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objetivo de expliar la distribuión de exoplanetas observados y los planetas gigantes en
nuestro Sistema Solar, tales omo el exponente de la ley de potenias en la parte interior
del diso, en donde enontramos que diferentes valores traen un impato signiativo en
la formaión de planetas gigantes.
El modelo adoptado en esta etapa de nuestro estudio es esenialmente el mismo
onsiderado en las partes I, II y III, on exepión del modelo adoptado para la nebulosa
primordial, el ual fue perfeionado. Veamos en detalle ual es el modelo de diso
onsiderado en esta etapa, que representa una importante mejora de nuestro modelo y
nos ayuda a expliar la distribuión de exoplanetas observados.
4.4.1. Estrutura de la nebulosa protoplanetaria
Usualmente se asume que la estrutura de la nebulosa protoplanetaria sigue una
distribuión basada en una ley de potenias en la forma,
Σ(a) = Σ0
(
a
a0
)−p
(4.60)
donde Σ0 es la densidad superial a un radio arbitrario a0. En esta formulaión, los
límites del diso deben ser espeiados para que la masa total del diso no sea innita.
Con el n de onsiderar un modelo de diso más apropiado, nos basamos en los
trabajos de Andrews et al. (2009) e Isella et al. (2009), quienes adoptaron un perl
de diso araterizado por una ley de potenias en la parte interna del diso y un
deaimiento exponenial en la parte externa, basándose en las soluiones de similaridad
para la densidad superial de un diso kepleriano delgado sujeto a la gravedad de una
estrella puntual de masa M⋆ (Lynden-Bell & Pringle, 1974; Hartmann et al., 1998). En
esta formulaión, la densidad superial de gas esta dada por,
Σg(a) = Σ
0
g
(
a
ac
)−γ
e−(
a
ac
)
2−γ
(4.61)
donde ac es un radio araterístio más allá del ual la densidad ae abruptamente, γ
es el exponente que dene el perl de densidad y Σ0g es un parámetro que se determina
a partir de la masa total del diso, la ual esta dada por:
Md = 2π
∫ ∞
0
Σg(a) a da (4.62)
resolviendo esta integral obtenemos la expresión para Σ0g,
Σ0g =
(2− γ)Md
2πa2c
, on γ < 2 (4.63)
Nosotros adoptamos un perl de temperatura para un diso óptiamente delgado,
dado por
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T = 280
(
a
1 UA
)−1/2(L⋆
L⊙
)1/4
K (4.64)
Considerando un diso en equilibrio hidrostátio, puede obtenerse la densidad volu-
métria de gas,
ρ = ρ0e
−(Z
h
)
(4.65)
on ρ0 la densidad volumétria en el plano medio del diso, Z la oordenada normal al
plano medio y h la esala de altura del diso, denida por:
h =
(
2κT R3
µmH GM⋆
)1/2
≃ 0,05
(
a
1 UA
)1/4
a (4.66)
on µ el peso moleular medio (∼ 2) y mH la masa de un átomo de hidrógeno. Luego
usando que
Σg =
∫ ∞
−∞
ρ dZ (4.67)
se desprende que
ρ0 =
Σg
h
√
π
= 8,33× 10−13
(
M⋆
M⊙
)1/2 Σ0g
a
5/4
c
(
a
ac
)−γ−5/4
e−(
a
ac
)
2−γ(L⊙
L⋆
)1/8
g cm−3 (4.68)
Nosotros asumimos que la densidad superial de sólidos tiene una expresión similar
a la euaión 4.61,
Σs(a) = Σ
0
sηice
(
a
ac
)−γ
e−(
a
ac
)
2−γ
(4.69)
on
ηice =
{
1 si a > aice
1
4
si a ≤ aice (4.70)
y en donde Σ0s se obtiene a partir de Σ
0
g y de la abundania primordial de elementos
pesados en el diso, que para nes prátios asumimos omo la misma presente en la
estrella entral. En el aso del Sistema Solar, si llamamos z0 a la abundania primordial
de elementos pesados en el Sol, entones
(
Σ0s
Σ0g
)
⊙
= z0 (4.71)
siguiendo el resultado de Lodders (2003) onsideramos que z0 = 0,0149. Generalizamos
este resultado para ualquier estrella de metaliidad [Fe/H ], en donde asumimos que
(
Σ0s
Σ0g
)
⋆
=
(
Σ0s
Σ0g
)
⊙
10[Fe/H] = z010
[Fe/H]
(4.72)
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Figura 4.22: Densidad superial de sólidos para tres disos on la misma masa total,
el mismo radio araterístio y metaliidad, pero diferentes valores de γ. La línea azul
representa la densidad de sólidos uando el perl del diso se arateriza por γ = 1,5, la
línea verde representa a los sólidos uando γ = 1 y la línea amarilla muestra la densidad
de sólidos uando γ = 0,5.
Siguiendo el trabajo de Mordasini et al. (2009), tomamos las metaliidades al azar
onsiderando que siguen una distribuión log-normal teada a partir de resultados ob-
tenidos por CORALIE dada por:
p([Fe/H ]) =
1
σ(2π)1/2
e−
([Fe/H]−µ)2
2σ2
(4.73)
on media µ = −0,02 y dipersión 0,22.
Para ilustrar, en la gura 4.22 graamos la densidad superial de sólidos omo
funión del semieje mayor para tres disos on el mismo radio araterístio, ac = 50 UA,
la misma masa total de 0,05 M⊙, metaliidad solar, pero diferentes perles de diso
araterizados por valores distintos de γ. En la gura, el olor azul esta representando a
la densidad de sólidos omo funión del semieje uando el perl de diso se arateriza
por γ = 1,5, el olor verde representa la densidad uando el perl esta araterizado por
γ = 1 y la línea amarilla muestra el perl uando γ = 0,5. Notamos que a medida que
el valor del exponente γ disminuye, la antidad de sólidos en la parte interna del diso
se redue también, mientras que aumenta en la parte externa del mismo, heho que
trae profundas onseuenias en la formaión de los planetas gigantes, omo veremos
en los resultados de las simulaiones realizadas on este modelo. El aso más similar
al MMSN es uando γ = 1,5, aso en donde notamos un exeso de sólidos en la parte
interna del diso, que ae abruptamente más allá de la línea de hielo. Este es el aso
menos favorable para la formaión de varios planetas de forma simultánea en el diso,
dado que la masa esta onentrada úniamente en la parte interna y omo onseuenia
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se produe la formaión de un únio planeta gigante en los alrededores de la línea de
hielo, sin dejar material residual para la formaión de otros luego de su formaión.
Reientemente Guilera et al. (2010), mostraron que al emplear leyes de potenias para
los perles de diso, de la forma Σ ∝ a−p, el valor p = 1,5 lleva a una rápida formaión de
Júpiter que inhibe la formaión de Saturno uando se onsidera la formaión de ambos
al mismo tiempo. Ellos también muestran que un perl de diso más suave (p = 1 o 0,5)
favoree la formaión simultánea de Júpiter y Saturno.
El diso se extiende entre ain y aext, donde el radio interno se alula de auerdo
a una expresión dada por Vinkovi (2006), quien la enontró a partir de observaiones
en disos protoplanetarios y es la misma fórmula utilizada en las partes II y III de este
estudio (euaión 4.22), y el radio externo es aquel radio que ontiene el 95% de la masa,
luego por deniión:
0,95 Md = 2π
∫ aext
0
Σg(a) da (4.74)
en donde asumimos que la masa total del diso es aproximadamente la masa de gas del
diso. Luego obtuvimos,
aext = 3
1
(2−γ)ac (4.75)
donde por ejemplo, para un diso araterizado por γ = 1, el radio externo se enuentra
entre ∼ 90 y ∼ 300 UA.
Tomamos la masa total de los disos y su radio araterístio al azar, onsiderando
que siguen una distribuión logaritmo-Gaussiana,
p(x) =
1
σ x
√
2π
e−
(ln(x)−µ)2
2σ2
(4.76)
en donde la media y dispersión de esta distribuión se obtuvo a partir del ajuste realizado
a las últimas observaiones en disos protoplanetarios obtenidas por Andrews et al.
(2009) e Isella et al. (2009). Nuestro ajuste arrojó que para el aso de la masa total
del diso, la distribuión dada por la euaión 4.76 tiene media µ = −2,05 y dipersión
0,86. Mientras que para el radio araterístio del diso enontramos que distribuión
log-normal tiene media µ = 3,8 y dipersión σ = 0,2.
Dado que las masas de los disos que generamos pueden ser lo suientemente grandes
omo para que los mismos desarrollen inestabilidades gravitatorias, debemos hequear su
estabilidad. La estabilidad gravitatoria de un diso de areión kepleriano on veloidad
del sonido cs, se mide a partir del parámetro de Toomre, Q (Toomre, 1964), el ual esta
denido por,
Q =
cs ΩK
πGΣg
(4.77)
en donde neesitamos onoer la veloidad del sonido, cs. Para un gas ideal frente a un
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proeso adiabátio tenemos,
c2s =
5
3
k
µmH
T (4.78)
Luego introduiendo la euaión 4.64 enontramos:
c2s = 2× 1010
(
a
1 UA
)−1/2(L⋆
L⊙
)1/4
cm2/s2 (4.79)
Finalmente para nuestro modelo de diso el parámetro Q esta dado por,
Q ≃ 1,24× 105
(
a
1 UA
)γ− 7
4
(
ac
1 UA
)−γ(M⋆
M⊙
)
e(
a
ac
)2−γ
Σ0g
(4.80)
donde Q ≤ 1 representa un diso gravitatoriamente inestable.
En la euaión 4.80 vemos que el parámetro de inestabilidad depende del semieje
mayor, por lo tanto ambia a lo largo del diso. El semieje mínimo (amin) de la funión
Q(a) se obtiene uando
amin = ac
( 7
4
− γ
2− γ
) 1
2−γ
(4.81)
por lo tanto, elegimos Qamin (el valor de Q uando a = amin) omo un valor repre-
sentativo para hequear la estabilidad del diso. Aquellos disos on Qamin > 1 serán
estables en todas partes y son los que vamos a usar omo ondiión iniial para nues-
tras simulaiones. También observamos que el parámetro de inestabilidad gravitatoria
depende de γ, por lo tanto, diferentes perles de diso o, equivalentemente, diferentes
valores de γ, llevan a distintos valores de Q, lo que implia que dos disos on igual
masa y radio araterístio pueden ser estables o inestables, dependiendo de su perl de
densidad.
Este resultado también puede verse en las guras 4.23, donde mostramos la masa y
radio araterístio de todos los disos generados y en donde asumimos diferentes perles
en ada aso, representados por las distintas subguras. En todos los asos, ada diso
estable está representado por un punto azul mientras que los puntos rojos muestran
a aquellos disos que superaron el límite de estabilidad, desarrollando inestabilidades
gravitatorias y que por lo tanto, quedaron fuera de nuestro modelo. En la gura 4.23(a)
mostramos los disos generados on un perl de densidad que orresponde a γ = 1,5,
la gura 4.23(b) muestra los disos en donde se asumió γ = 1 y en la gura 4.23(), γ
vale 0,5. Lo que podemos observar es que uanto mayor es γ, hay una mayor antidad
de disos estables, dado que se neesita tener disos muy masivos para que desarrollen
inestabilidades gravitatorias on perles en donde los sólidos se onentran en la parte
interna del diso. Esto sugiere que la naturaleza global de la inestabilidad depende de la
masa del diso y de ómo esa masa se distribuye en el mismo. Sin embargo, debemos tener
en uenta un heho importante. En las guras 4.23, observamos la presenia de disos
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Figura 4.23: Masa y radio araterístio de todos los disos generados para distintos
perles de densidad, en donde los puntos azules representan disos estables y los rojos
disos inestables, de auerdo on el riterio de Toomre. En el primer gráo, gura
4.23(a), mostramos los resultados uando se asume un valor de γ igual a 1,5, en la gura
4.23(b) se asume que los disos tienen un perl araterizado por γ = 1 y nalmente el
valor de γ igual a 0,5 se representa en la gura 4.23().
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extremadamente masivos. Estos disos, no pueden ser onsiderados omo keplerianos
y por lo tanto la equaión 4.77 no es válida para ellos. Para evitar estos disos muy
masivos en nuestras simulaiones, hequeamos también que la masa de los disos sea
menor que el 20% de la masa de su estrella entral (Hartmann et al., 1998). De esta
manera onsideramos que la estabilidad de los disos esta determinada por el riterio de
Tommre y tambien por este riterio para la masa total del mismo.
De la mismamanera que hiimos en las partes previas de nuestro estudio, onsiderare-
mos que la disipaión del diso puede modelarse adoptando un deaimiento exponenial
para la masa del diso gaseoso, que ourre en esalas de tiempo entre 106 y 107 años,
en auerdo on los disos protoplanetarios observados (Haish et al., 2001; Hillenbrand,
2005).
Creimiento y migraión orbital de los embriones
El modelo para representar el reimiento de los embriones es esenialmente el mismo
utilizado en las etapas anteriores de esta tesis, pero en donde las expresiones fueron re-
aluladas utilizando el nuevo perl de densidad de gas y sólidos adoptado en esta parte
de nuestro trabajo.
Tasa de areión de gas Sumado a esto, la tasa de areión de gas también ambia,
debido a que fue atualizada realizando un nuevo ajuste a los últimos datos obtenidos
on el modelo auto-onsistente desarrollado por Andrea Fortier a lo largo de su tesis
dotoral y que fueron publiados en Fortier et al. (2009). Con este nuevo ajuste realizado,
enontramos que la tasa de areión de gas ahora esta dada por:
dMg
dt
=
Mt
τg
(4.82)
donde la esala de tiempo araterístia para el reimiento de la envoltura gaseosa es,
τg = 8,35× 1010
(
Mt
M⊕
)−4,89
años (4.83)
Migraión Planetaria Otras expresiónes que también ambiaron son las fórmulas
que nos dan la evoluión orbital del embrión debido a su interaión on el gas nebular.
De la misma manera que en las etapas II y III, seguimos el trabajo de Tanaka et al.
(2002), de auerdo on el ual la tasa de migraión de tipo I es,
(
da
dt
)
migI
= cmigI [2,7 + 1,1β]
(
Mt
M⋆
)
Σg a
2
M⋆
(
aΩK
cs
)2
aΩK (4.84)
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donde en este aso realulamos el fator β,
β = −d log(Σg)
d log(a)
= γ + (2− γ)
(
a
ac
)2−γ
(4.85)
Por otro lado, uando el planeta alanza la masa neesaria omo para abrir un gap
en su órbita, pasamos al régimen de migraión de tipo II, araterizada por la siguiente
tasa de evoluión orbital (Lin & Papaloizou, 1985; Lin et al., 1996),
(
da
dt
)
migII
≃ 3sign(a−Rm)α
Σg(Rm)R
2
m
Mt
ΩK(Rm)
ΩK
(
h(Rm)
a
)2
aΩK(Rm) (4.86)
4.4.2. Resultados
Con nuestro modelo, realizamos una serie de simulaiones adoptando diferentes per-
les de densidad para el diso y tasas de migraión de tipo I. Con nuestros resultados
analizamos la importania de onsiderar diferentes perles de la nebulosa protoplane-
taria en la formaión de los sistemas planetarios, así omo la importania de la tasa de
migraión de tipo I. En ada simulaión, formamos 1000 sistemas planetarios, donde
ada sistema evoluiona durante 20 millones de años y las ondiiones iniiales para
ada uno de ellos se eligen al azar, on las mismas ondiiones que en la parte III, pero
en donde además asumimos que:
la distribuión de metaliidades para estrellas de tipo solar en la veindad del Sol
sigue una distribuión normal on µ = −0,02 y dispersión 0.22 (Mordasini et al.,
2009).
La masa total del diso esta bien aproximada por una distribuión log-normal
on media −2,05 y dispersión 0,85. Estos datos fueron obtenidos asumiendo una
distribuión log-normal y realizando un ajuste de mínimos uadrados no-lineal a
la muestra observada por Andrews et al. (2009) e Isella et al. (2009).
El radio araterístio, ac, también se aproxima por una distirbuión log-normal,
pero en este aso los parámetros hallados on el ajuste son µ = 3,8 y σ = 0,18.
El número iniial de planetas por diso protoplanetario (Ninicial) depende del tamaño
y masa del diso así omo del radio interno y la masa de la estrella entral, omo se
muestra en la gura 4.24, donde graamos el número iniial de embriones en funión de
la masa del diso para tres perles de diso diferentes. Los disos araterizados por un
perl on γ = 1,5 se muestran en la gura 4.24(a), uando γ = 1 hallamos los resultados
que se muestran en la gura 4.24(b) y la gura 4.24() representa los resultados uando
se asume γ = 0,5.
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Figura 4.24: Número iniial de embriones por sistema planetario omo funión de la masa
del diso, para diferentes perles de diso. La primer gura (gura 4.24()) muestra el
número iniial de embriones uando los disos tienen un perl araterizado por γ = 1,5,
uando γ = 1 los resultados se graan en la gura 4.24(b) y uando γ = 0,5 el número
iniial de embriones por diso se muestra en la gura 4.24().
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Como observamos en la gura, uanto mayor es la masa del diso, menor es el número
de embriones iniiales. Esto se debe a que la separaión entre los embriones es:
∆a = 10
(
2Mc
3M⋆
) 1
3
a (4.87)
Como vemos en la euaión 4.87, la separaión entre los embriones es mayor uanto
mayor es la masa iniial del embrión. Por otra parte, la masa iniial del embrión es
mayor uando la densidad de sólidos es mayor y esto a su vez, es más grande uando
tenemos un diso muy masivo. En resumen, uanto mayor es la masa del diso, mayor
es la separaión entre los embriones y por lo tanto habrá un menor número iniial de
núleos planetarios.
Diagrama de masas y semiejes
La gura 4.25 muestra la masa y el semieje mayor de todos los planetas generados
en simulaiones en donde se adoptaron diferentes valores para el perl de diso, pero la
migraión no fue onsiderada. Los perles iniiales de diso adoptados son γ = 1,5 en
la gura 4.25(a), γ = 1 en la gura 4.25(b) y γ = 0,5 en la última gura.
En la primer gura observamos los resultados hallados on un perl similar al de
MMSN, donde la mayor antidad de sólidos disponible para el reimiento planetario
están en la línea del hielo, heho que favoree la formaión de planetas gigantes en esa
ubiaión, omo puede verse en la gura. Este perl es también el más empinado, favo-
reiendo la formaión de un únio planeta gigante era a la línea de hielo. En el segundo
aso, uando γ = 1, el perl es un poo más suave y omo onseuenia hay más sólidos
disponibles en la parte externa del diso, heho que promueve la formaión de planetas
gigantes más alejados de la estrella entral. Finalmente la gura 4.25(), araterizada
por el perl más suave, permite la formaión de planetas gigantes ubiados era de las
15 UA y también más lejos. Como onseuenia, notamos que para formar planetas gi-
gantes omo los observados en nuestro propio Sistema Solar en sus ubiaiones atuales,
es más onveniente onsiderar un modelo de nebulosa protoplanetaria on un perl más
suave que el adoptado por el MMSN.
En las siguientes guras, (guras 4.26), se muestran los resultados uando si se onsi-
dera la migraión planetaria, pero la migraión de tipo I se frena 100 vees (cmigI = 0,01).
La gura 4.26(a) muestra la distribuión uando la nebulosa protoplanetaria se modela
on un perl de densidad araterizado por γ = 1,5, la gura 4.26(b) representa a todos
los planetas generados uando se asume γ = 1 y si adoptamos γ = 0,5, enontramos la
distribuión observada en la gura 4.26().
En estas guras seguimos notando que la formaión de planetas gigantes se ve fa-
voreida uando se asumen perles de diso más suaves. Una de las onseuenias de
la migraión planetaria es que se observa una mayor poblaión de planetas gigantes.
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Figura 4.25: Masa y semieje mayor de todos los planetas generados en 1000 sistemas
planetarios, donde la migraión planetaria no se onsidera. La gura 4.25(a) muestra
los resultados uando se asume un perl de diso araterizado por γ = 1,5, en la gura
4.25(b) se adoptó el valor γ = 1 y γ = 0,5 fue onsiderado para generar los sistemas
planetarios mostrados en la gura 4.25().
CAPÍTULO 4. NUESTROMODELO PARA FORMAR SISTEMAS PLANETARIOS120
 0
 2
 4
 6
 8
 10
 12
 14
 0.01  0.1  1  10  100
M t
 [M
Jup
ite
r]
a [UA]
(a)
 0
 2
 4
 6
 8
 10
 12
 14
 0.01  0.1  1  10  100
M t
 [M
Jup
ite
r]
a [UA]
(b)
 0
 2
 4
 6
 8
 10
 12
 14
 0.01  0.1  1  10  100
M t
 [M
Jup
ite
r]
a [UA]
()
Figura 4.26: Las guras muestran la distribuión de masas y semiejes para todos los
planetas formados uando si se onsidera la migraión planetaria, pero el régimen de
migraión de tipo I se frena 100 vees. La primer gura muestra los planetas formados
uando asumimos que γ = 1,5, en la gura 4.26(b) onsideramos γ = 1 y γ = 0,5 en la
gura 4.26().
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Esto se debe a que uando un planeta está migrando lentamente, enuentra más sóli-
dos disponibles para aumular en la nueva zona de alimentaión, reiendo más rápido.
También haemos notar que uando γ = 1,5, se generan los planetas más grandes, lo que
se debe a que este perl sobrestima la masa de sólidos disponibles en la parte interna del
diso y los planetas gigantes formados en esta región tienen más sólidos disponibles que
en los otros asos, alanzando mayores masas. Otro punto importante es que omienza
a apareer una poblaión de planetas gigantes era de la estrella que no se observaba
uando la migraión planetaria no estaba onsiderada. Llamamos a esta poblaión de
planetas Júpiter-aliente poblaión I.
Si la migraión se frena sólo 10 vees (cmig = 0,1), enontramos la distribuión
de masas y semiejes que se muestra en la gura 4.27, donde las distintas subguras
representan los resultados hallados uando se adoptan distintos perles de diso. En la
gura 4.27(a), onsideramos un perl on γ = 1,5, en la gura 4.27(b) el perl es un
poo más suave (γ = 1) y los resultados hallados uando γ = 0,5 se muestran en la
gura 4.27().
Aunque la migraión es muy rápida, todavía puede observarse que uanto menor
es el valor de γ, mayor es la hane de formar planetas gigantes alejados de la estrella
entral. En estos diagramas hay una diferenia más marada entre las dos poblaiones
de planetas gigantes que empezamos a notar en la gura 4.26: la poblaión I de planetas
gigantes era de la estrella entral y otra poblaión de planetas gigantes ubiados más
allá de la línea de hielo, lejos de la estrella entral. Dado que esta difereniaión tan
marada no se observa en la distribuión que hallamos sin migraión (guras 4.25), se
dedue que éste debe ser un efeto ausado por el movimiento orbital de los embriones.
Los planetas que iniialmente se enontraban en una región ria en sólidos reieron más
rápido y se volvieron planetas gigantes en esalas de tiempo más ortas que la esala de
tiempo de migraión de tipo I. Estos planetas, omienzan a migrar on el régimen de tipo
II, que es más lento y omo resultado, permaneen era de la zona en donde naieron.
Por otro lado, observamos una poblaión de planetas que iniialmente se enontraban
dentro de la línea de hielo, más era de la estrella entral, en esta región los sólidos
disponibles no son suientes omo para formar planetas gigantes más rápido que la
esala de tiempo de migraión de tipo I y por lo tanto se mueven rápidamente haia el
radio interno del diso. En su paso haia la estrella olisionan on otros embriones, y de
esta manera reen, volviéndose Júpiter-alientes. Observamos que uando γ = 0,5, las
dos poblaiones no están tan difereniadas omo en los otros asos, esto se debe a que
on este perl de diso, los planetas gigantes se forman en las partes más externas del
diso y no hay tanto material en la región interna, por lo tanto estos disos no favoreen
la formaión de planetas Júpiter-alientes.
Finalmente, uando asumimos que no hay ningún efeto que frene la migraión de
tipo I (cmigI = 1), observamos la distribuión que se muestra en las guras 4.28(a)
(γ = 1,5), 4.28(b) (γ = 1) y 4.28() (γ = 0,5). En estos asos la migraión es muy
rápida, muho más rápida que en todos los asos anteriores y omo onseuenia los
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Figura 4.27: Diagrama de masas y semiejes de todos los planetas generados uando
se onsidera la migraión planetaria, pero la migraión de tipo I se frena 10 vees y
se adoptan distintos perles para representar la densidad del diso. La gura 4.27(a)
muestra los resultados uando onsideramos γ = 1,5, en la gura 4.27(b) asumimos
γ = 1 y nalmente los planetas generados on γ = 0,5 se muestran en la gura 4.27().
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planetas se mueven rápidamente haia la estrella entral, en esalas de tiempo mayores
que la esala de disipaión del diso, lo que implia que los embriones no tienen tiempo
suiente para reer y permaneen omo pequeños núleos. Por este motivo, notamos
que la poblaión de planetas gigantes disminuyó en omparaión on los asos donde la
migraión era más lenta y la mayoría de los planetas se enuentra en el límite interno del
diso, muy era de la estrella antriona, espeialmente en el aso del perl araterizado
por γ = 1,5, dado que en este aso los planetas se forman más era de la estrella entral.
Comparaión on la poblaión de exoplanetas observados
Con el objetivo de saber uales son los parámetros que debemos onsiderar para tener
una mejor omprensión de la realidad, en esta seión omparamos nuestros resultados,
obtenidos a partir de simulaiones numérias, on la distribuión de masas y semiejes de
los exoplanetas observados. Esta distribuión observada, fue brevemente disutida en las
seiones 2.2 y 2.2.2, en donde menionamos las dos poblaiones de exoplanetas que se
observan. En esta seión trataremos de expliar la presenia de estas dos poblaiones a
partir de nuestras simulaiones y en donde onsideramos que la migraión de tipo I es la
prinipal responsable de la existenia de las mismas. De todas formas, no es este el únio
meanismo propuesto al tratar de expliar la presenia de Júpiter-alientes: los ilos
Kozai y el esatering entre planetas nos proveen de una expliaión alternativa. Estos
meanismos exitan las inlinaiones de los planetas proyetadas en el ielo, dándonos
una poblaión de órbitas desalineadas on respeto a la rotaión de la estrella entral, lo
que ahora esta omenzando a ser detetado. En el trabajo de Triaud et al. (2010), ellos
presentan observaiones de algunos exoplanetas que presentan estos desajustes. De esta
manera la poblaión I podría expliarse omo una ombinaión de estos meanismos.
Para saber qué perles de diso y tasas de migraión reproduen mejor a las obser-
vaiones y por lo tanto onstituyen el modelo más el para expliar la realidad, en las
guras que presentamos en esta seión, graamos los resultados de nuestras simula-
iones a los uales superponemos la poblaión de exoplanetas observada, más los uatro
planetas gigantes de nuestro Sistema Solar. Debido a que nosotros simulamos la for-
maión de sistemas planetarios alrededor de estrellas simples, exluimos de la muestra
observada a todos los planetas que fueron desubiertos orbitando alrededor de estrellas
binarias o múltiples, porque su meanismo de formaión no puede expliarse on nuestro
modelo y por lo tanto no nos sirven de omparaión.
La gura 4.29 muestra los resultados de nuestras simulaiones en olor azul, la pobla-
ión de exoplanetas observados en olor verde y los uatro planetas gigantes de nuestro
Sistema Solar en olor rojo. En esta gura, las simulaiones fueron realizadas sin on-
siderar la migraión planetaria. En la gura 4.30 si se onsidera la migraión, pero la
migraión de tipo I se frena 100 vees. En la gura 4.31 la migraión de tipo I se frena
sólo 10 vees y en la gura 4.32, la migraión de tipo I no se detiene. En todos los asos
las distintas subguras representan los resultados de las simulaiones obtenidas on la
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Figura 4.28: La gura muestra la distribuión de masas y semiejes enontrados uando
no frenamos la migraión de tipo I. Cuando el perl de densidad orresponde a un valor
de γ igual a 1,5, enontramos los resultados que se muestran en la gura 4.28(a), la gura
4.28(b) orresponde a γ = 1 y si modelamos la nebulosa protoplanetaria on γ = 0,5
obtenemos la distribuión observada en la última gura (gura 4.28()).
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tasa de migraión orrespondiente y diferentes perles de densidad para el diso.
En la gura 4.29 mostramos una superposiión de las observaiones, que se muestran
en olor verde, Júpiter, Saturno, Urano y Neptuno, que se muestran en olor rojo y
los resultados de nuestras simulaiones, uando no se onsidera el efeto de migraión
planetaria, en olor azul. El aso en donde γ = 1,5 se muestra en la gura 4.29(a), donde
los resultados de la simulaión ajustan bastante bien la poblaión II de exoplanetas,
pero no pueden reproduir ni la poblaión I ni la formaión de los planetas gigantes
de nuestro Sistema Solar. Cuando γ = 1, hay más sólidos disponibles para formar
planetas gigantes más lejos de la estrella entral y omo resultado, podemos reproduir
la poblaión II y los planetas gigantes de nuestro Sistema Solar. Finalmente, uando
γ = 0,5 las simulaiones muestran que los planetas gigantes se forman preferentemente
alrededor de las 10 UA, lo que reprodue la formaión de los planetas gigantes del
Sistema Solar, pero no nos permite ajustar la distribuión de exoplanetas observada.
Podemos saar omo onlusión que el valor γ = 1, que es además el valor medio
enontrado en las observaiones de disos protoplanetarios (Andrews et al.; 2009), es el
que mejor reprodue la poblaión II de exoplanetas observados y los planetas gigantes
del Sistema Solar, pero falla al tratar de expliar la existenia de la poblaión I de
exoplanetas.
Para tratar de expliar la existenia de la poblaión I de exoplanetas, introduimos
el efeto de la migraión planetaria. La gura 4.30 muestra los resultados para diferentes
valores de γ uando onsideramos la migraión planetaria, pero la migraión de tipo I se
frena 100 vees (cmigI = 0,01). La gura 4.30(a) muestra los resultados uando γ = 1,5,
uando adoptamos un perl on γ = 1 enontramos los resultados que se muestran en la
gura 4.30(b) y la terer gura se obtuvo uando onsideramos γ = 0,5. Podemos notar
que la poblaión I omienza a apareer, siendo más fuerte su presenia en las guras
4.30(a) y 4.30(b).
En la gura 4.31, mostramos la superposiión de las observaiones más los planetas
gigantes del Sistema Solar y los resultados de nuestras simulaiones uando se onsidera
la migraión planetaria y la migraión de tipo I se frena sólo 10 vees. Cuando utilizamos
en la simulaión un perl on γ = 1,5 enontramos la distribuión que se muestra en la
gura 4.31(a), uando γ = 1 obtenemos el diagrama representado en la gura 4.31(b)
y on γ = 0,5 enontramos la superposiión que se observa en la gura 4.31(). Como
fue expliado en la seión anterior, en estas guras observamos la presenia de las
poblaiones I y II, omo onseuenia de la migraión planetaria. Si bien las poblaiones
se observan en todas las guras, se pueden difereniar más laramente en las guras
4.31(a) y 4.31(b), lo que india disos on perles γ = 1,5 y γ = 1.
Aunque estas dos guras muestran el resultado que mejor ajusta a las observaiones,
puede observarse en los resultados de las simulaiones, la presenia de una poblaión de
planetas gigantes muy masivos (on masas superiores a 5MJupiter), que no se observan. Si
alulamos el porentaje de los exoplanetas observados on masas mayores a 5 MJupiter
y situados a una distania ≤ 0,4 UA, enontramos que el 2,37% de los exoplanetas
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Figura 4.29: En la gura mostramos la masa y el semieje mayor de la distribuión que
obtuvimos on nuestras simulaiones, uando no se onsidera la migraión planetaria (en
olor azul), superpuesta a la distribuión de exoplanetas observados, que se enuentra
en olor verde y los planetas gigantes de nuestro Sistema Solar, los que están en rojo. La
gura 4.29(a) muestra los resultados uando en las simulaiones adoptamos un perl de
diso araterizado por γ = 1,5, en la gura 4.29(b) γ es igual a 1 y en la gura 4.29(),
γ = 0,5.
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Figura 4.30: Distribuión de masas y semiejes de los planetas hallados en nuestras si-
mulaiones on migraión planetaria frenada 100 vees (puntos azules), a los que super-
pusimos la poblaión de exoplanetas observados (puntos verdes) y los planetas gigantes
del Sistema Solar (puntos rojos). La gura 4.30(a) muestra los gráos uando se utiliza
un perl on γ = 1,5 en las simulaiones, en la gura 4.30(b) onsideramos γ = 1 y en
la última gura el valor de γ adoptado es de γ = 0,5.
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observados tienen estas araterístias, mientras que el mismo álulo realizado para los
resultados de nuestras simulaiones muestran que el número de super Júpiter-alientes
para el aso en donde γ = 1,5 y cmigI = 0,1 es de 30,86%, y el porentaje es del
18,58% uando γ = 1 y cmigI = 0,1. Podríamos pensar que esta poblaión de super
Júpiter-alientes existe, pero no se ha detetado todavía. Sin embargo, si estos planetas
existieran, deberían haber sido observados, ya que su deteión se ve favoreida por las
ténias de observaión atuales, por lo que esta superpoblaión debe representar una
limitaión de nuestro modelo. Disutiremos esto en la seión 4.4.2.
Si no hay ningún fator que atúe retrasando la migraión de tipo I, la superposiión
de las observaiones y los resultados numérios hallados on nuestras simulaiones se
muestran en la gura 4.32, en donde las subguras orresponden a los resultados hallados
asumiendo diferentes perles de diso. Si se asume γ = 1,5, los resultados se muestran
en la gura 4.32(a), aquellos obtenidos on γ = 1 son los que se representan en la gura
4.32(b) y la última gura muestra los resultados que enontramos uando se asume
un perl on γ = 0,5. En este aso notamos que la migraión es demasiado rápida y
omo onseuenia la mayoría de los planetas alanza el radio interno del diso. Por lo
tanto, on este valor de cmigI podemos reproduir la poblaión I de planetas extrasolares
mientras que la poblaión II esta ausente.
En resumen, uando no onsideramos la migraión planetaria, los resultados de las
simulaiones sólo pueden reproduir la poblaión II de planetas extrasolares. Cuando la
migraión se onsidera pero no se retrasa, podemos reproduir la poblaión I úniamente.
Como onlusión, podemos deir que la migraión planetaria es un fator deisivo para
expliar la distribuión de planetas extrasolares observada y neesitamos una mayor
omprensión aera de los fatores que atúan retrasando la migraión de los embriones,
on el n de obtener un mejor entendimiento del proeso de formaión planetaria.
Por otro lado, uno de los prinipales objetivos de esta etapa es mostrar la importania
de onsiderar diferentes perles iniiales de la nebulosa protoplanetaria en la formaión
de planetas gigantes y enontrar úal es el modelo de nebulosa que nos permite reprodu-
ir la distribuión observada. Analizando las guras, enontramos que tanto los perles
de diso araterizados por γ = 1,5 omo aquellos on γ = 1 reproduen la poblaión
de exoplanetas observados bastante bien, pero elegimos a γ = 1 omo el perl que nos
permite partir de un diso protoplanetario onsistente on las observaiones y obtener
planetas que reproduen la muestra observaional y también planetas omo los gigantes
de nuestro Sistema Solar.
Sobre la superpoblaión de planetas gigantes muy masivos, eranos a la
estrella entral
Como se disutió en la seión anterior, a pesar de que obtuvimos un buen ajuste a
las observaiones, prinipalmente en el aso on cmigI = 0,1 y γ = 1 (ver gura 4.31(b)),
enontramos un exeso de planetas on masas mayores a 5 MJupiter y situados muy
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Figura 4.31: Las guras muestran las masas y semiejes mayores de los planetas gigantes
en el Sistema Solar, que se muestran en rojo, la distribuión de exoplanetas observados,
en verde y los resultados de nuestras simulaiones realizadas onsiderando la migraión
planetaria y retrasando la migraión de tipo I 10 vees, que se muestran en azul. Los
resultados hallados uando γ = 1,5 están en la gura (4.31(a)), uando γ = 1 se muestran
en la gura 4.31(b) y on γ = 0,5 en la gura 4.31().
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Figura 4.32: En las guras se muestra la distribuión de masas y semiejes de los planetas
extrasolares (en verde), los planetas gigantes del Sistema Solar (en rojo) y los resultados
de nuestras simulaiones uando no se frena la migraión de tipo I (en azul). La gura
4.32(a) muestra los resultados de las simulaiones realizadas on γ = 1,5, la gura
4.32(b) representa los resultados uando γ = 1 y si se asume γ = 0,5 obtenemos los
resultados que se muestran en la gura 4.32().
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era de la estrella entral, que no se detetan observaionalmente. Con el n de tratar
de determinar la ausa de este exeso de planetas gigantes en el límite interno del diso,
hemos explorado diferentes alternativas.
Por un lado analizamos la posibilidad de que tales planetas puedan haber perdido
gran parte de su atmósfera debido a la erosión ausada por los vientos estelares y omo
resultado, la mayor parte de su envoltura gaseosa primordial esapó al espaio. De
auerdo on (Lammer et al., 2003), la pérdida de masa de Júpiter-alientes debido a
este efeto es de ∼ 1012 g s−1 o ∼ 1,5 × 10−2 MJupiter/109 años, el ual es un efeto
importante para los planetas on masas menores o iguales a la de Júpiter, pero es
irrelevante para planetas muy masivos omo los super Júpiter-alientes, por lo que no
explia el exeso de masa hallada en las simulaiones.
Por otro lado también analizamos la posibilidad de que la disipaión del gas en la
nebulosa tenga un efeto signiativo en estos super Júpiter-alientes. El diso gaseoso
se disipa en esalas de tiempo que van entre 1 y 10 millones de años (Haish et al., 2001;
Hillenbrand, 2005), debido a diferentes ausas, una de ellas es el drenaje visoso haia la
estrella entral (Hartmann et al., 1998), aunque la fotoevaporaión es también un efeto
muy importante (Hollenbah et al, 1994; Clarke et al., 2001). En nuestro estudio onsi-
deramos un modelo muy simple de disipaión del diso gaseoso, en donde el gas se disipa
de forma exponenial, independientemente de su distania a la estrella entral. En la
realidad, la disipaión gaseosa es muho más ompliada. Clarke y olaboradores (2001),
mostraron que un bajo nivel de fotoevaporizaión de masa del diso en la región entre 5
y10 UA, puede promover el ambio rápido en el diso haia el interior de este radio, lo
que oinide on la époa en que la tasa de areión del diso ae omo onseuenia del
drenaje visoso, a un nivel omparable on la tasa de pérdida de masa. Como resultado,
el diso interior se vaía más rápido que el resto del diso. Este fenómeno podría detener
la migraión de tipo II de un planeta gigante ya formado. Esta podría ser una de las
posibles ausas de por qué no se observan planetas gigantes super masivos era de la
estrella antriona. Para explorar este efeto neesitamos tener un modelo más riguroso
para representar la evoluión del diso.
Finalmente, uando omparamos la gura 4.31(b) on otros gráos obtenidos on
diferentes tasas de migraión, observamos que la superpoblaión no existe uando la
migraión es más lenta (gura 4.30(b)), por lo tanto éste efeto también puede ser debido
a una limitaión de nuestras simulaiones, relaionado on el valor de cmigI adoptado.
Para los modelos de diso estándar, la migraión de tipo I es prinipalmente haia
el interior y su esala de tiempo es al menos 1 o 2 ordenes de magnitud menor que la
vida útil del diso, lo que signia que los núleos aen a la estrella entral antes de que
puedan desarrollar una envoltura gaseosa sustanial. Por lo tanto, on el n de evitar
que los planetas sean devorados por sus estrellas entrales, la migraión del planeta debe
ser onsiderablemente retrasada o detenida de alguna manera. Con este n se utiliza el
fator cmigI . Pero la pregunta es, ¾uánto debemos frenar la migraión planetaria?
Se propusieron un gran número de esenarios para resolver el problema de frenar
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la migraión. Menou y Goodman (2004) exploraron ómo las inertezas en la estru-
tura de los disos protoplanetarios pueden afetar a las tasas de migraión de tipo I
y enontraron que ésta puede ser signiativamente retrasada uando se enuentran
on transiiones de opaidades en el diso; Lyra et al., (2009) mostraron que uando
la temperatura y densidad superial del diso se haen menores, la migraión orbital
y las esalas de tiempo de disipaión del diso se haen omparables; en el trabajo de
Paardekooper y Mellema (2006), ellos muestran a través de simulaiones hidrodinámi-
as en tres dimensiones, que los planetas pueden moverse haia adentro o haia afuera,
dependiendo del valor de la opaidad loal; Matsumura et al. (2007) propusieron que
las regiones de baja visosidad en el diso (zonas muertas) pueden frenar signiativa-
mente el movimiento orbital del planeta; Terquem (2003) y Nelson y Papaloizou (2004),
mostraron que uando se inluyen los efetos de los ampos magnétios, la migraión
de tipo I se retrasa signiativamente e inluso se frena en algunos asos; Masset et. al
(2006a) mostraron que los saltos en la densidad superial del diso pueden atrapar a
los protoplanetas menos masivos, reduiendo la tasa de migraión de tipo I a la tasa de
areión visosa del diso. Finalmente también agregamos que la irradiaión podría abrir
un agujero debido a la fotoevaporizaión (Clarke et al., 2001; Alexander et al., 2006a,
2006b), que vaía rápidamente el diso, deteniendo la migraión aún más rápidamente.
Todos estos trabajos muestran que la tasa de migraión de tipo I depende fuerte-
mente de las ondiiones exatas del diso en la veindad del embrión. Por lo tanto,
debemos ser autelosos aera de ual es el valor de cmigI adoptado. El fator que de-
tiene la migraión debería ser una funión que dependa de las ondiiones del diso en
las proximidades del embrión y omo tal, no debería ser un únio valor para todos los
disos sino una distribuión de valores, dependiendo de las araterístias de la nebulosa
primordial. Esta puede ser una soluión al problema de la superpoblaión hallada en las
simulaiones, dado que el número de planetas super masivos observados en la poblaión
I es fuertemente dependiente del valor de cmigI onsiderado, en otras palabras, de la
tasa de migraión de tipo I adoptada. Por lo tanto, on el n de tener un modelo más
apropiado de diso, deberíamos onsiderar una distribuión de valores de cmigI , teniendo
en uenta que los fatores que inhiben la migraión dependen del diso en los uales los
planetas están inmersos.
4.5. Parte V: Análisis de la arquitetura de los siste-
mas planetarios y estudio de la habitabilidad
Sabemos que el número de sistemas planetarios hallados alrededor de estrellas de
tipo solar, en nuestra veindad ósmia asiende a 225
1
, de los uales 195 se enuentran
orbitando estrellas simples. Como vimos en la seión 2.2.3, la poblaión de sistemas
1
http://exoplanets.org/
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planetarios de múltiples planetas es muy diversa y presenta una gran variedad de arqui-
teturas que reejan su medio ambiente de formaión y que utilizaremos para testear
nuestro modelo teório de formaión de sistemas planetarios.
Así, la última parte de esta tesis esta dediada al estudio de la estrutura de los
sistemas planetarios, donde nos enfoamos en investigar la diversidad de arquiteturas
observadas y su relaión on el medio ambiente de formaión, de forma tal de responder
preguntas omo ¾qué tan omún son los sistemas planetarios omo el nuestro en el Uni-
verso?, ¾qué fatores inuyen en la arquitetura de los sistemas planetarios?, ¾uáles son
las diferenias y similitudes entre los sistemas planetarios? y ¾uáles on las arquiteturas
posibles de sistemas planetarios esperamos enontrar en el Universo?.
Con este objetivo, exploramos la importania de diversos fatores que denen las
ondiiones iniiales de naimiento de los sistemas planetarios, omo la masa y el ta-
maño del diso, la metaliidad, la masa de la estrella entral y la esala de tiempo de
disipaión del diso gaseoso, analizando su inuenia en la arquitetura del sistema pla-
netario resultante. También exploramos la inuenia de algunos parámetros lave de
nuestro modelo, que ya habíamos explorado en etapas anteriores, omo asumir distintos
perles de diso iniial y tasas de migraión planetarias, a n de enontrar qué fatores
reproduen mejor la muestra diversa de sistemas planetarios observados. Para haer el
análisis, introduimos una nueva lasiaión para los sistemas planetarios, basándo-
nos en las observaiones y en un análisis teório del proeso de formaión. Con nuestros
resultados, podemos predeir uales son los sistemas planetarios más omunes en el Uni-
verso y averiguar si nuestro Sistema Solar es una rareza o esperamos que se enuentren
más sistemas planetarios análogos al nuestro en un futuro próximo, analizando también
uál es el hábitat más favorable para la formaión de planetas terrestres potenialmente
habitables.
El modelo que usamos en esta etapa es el mismo que detallamos en la parte IV
de nuestro estudio, on lo ual en esta parte nos onentramos en los resultados que
obtuvimos, los uales se detallan también en nuestro trabajo Miguel et al. (2010b), y
en omparar nuestros resultados numérios on la poblaión de sistemas planetarios
extrasolares observados.
4.5.1. Sistemas planetarios reales y simulados
En la etapa previa de este estudio hemos estudiado algunos parámetros lave de
nuestro modelo y analizamos su inuenia en el diagrama de masas y semiejes de pla-
netas extrasolares, enontrando que la tasa de migraión de tipo I y perl de densidad
del diso son laves a la hora de reproduir la muestra de exoplanetas observados. En
esta etapa de nuestro estudio realizaremos una serie de simulaiones numérias, varian-
do los mismos parámetros que fueron enontrados fundamentales en la etapa anterior y
analizando estadístiamente nuestros resultados, explorando úal es la típia omposi-
ión que esperamos enontrar en un sistema planetario extrasolar. En ada simulaión
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generamos 1000 sistemas planetarios, en donde las ondiiones iniiales para ada uno
de ellos se toman al azar, basados en las mismas ondiiones que utilizamos en la etapa
anterior y que fueron espeiadas en la seión 4.4.2.
Con el n de determinar uántos de los sistemas planetarios generados en nuestras
simulaiones reproduen a un sistema planetario observado, asumimos que un sistema
planetario real es reproduido uantitativamente por uno artiial, uando las masas
y semiejes mayores de los planetas gigantes perteneientes a diho sistema oiniden a
menos de un 10% on los orrespondientes planetas del sistema simulado. Hasta la feha,
hay 225 sistemas planetarios que se enuentran orbitando una estrella similar al Sol, 66%
de ellos pudo ser reproduido uantitativamente por nuestras simulaiones. El restante
33% si bien no pudo ser reproduido de forma uantitativa, si pudo ser reproduido
de forma ualitativa, on sistemas planetarios de similar arquitetura pero en donde
las masas y/o semiejes de sus planetas no onuerdan exatamente. En la siguiente
seión mostramos esta omparaión ualitativa y también analizamos las diferentes
arquiteturas enontradas, las araterístias de los sistemas planetarios simulados y
ómo es que es estas araterístias nales mapean los disos en donde naieron.
4.5.2. Una lasiaión para los sistemas planetarios
Los sistemas planetarios enontrados hasta ahora presentan araterístias diferen-
tes y on el n de omprender su formaión, omposiión y relaión on su diso de
naimiento, es onveniente lasiarlos de auerdo a su arquitetura. La lasiaión
que introduimos en nuestro trabajo Miguel et al. (2010b), fue expliada en la seión
2.2.3 y esta basada en las propiedades de los planetas gigantes observados y en algunas
onsideraiones teórias. De auerdo on esta lasiaión, podemos separar a los sis-
temas planetarios en sistemas Júpiter-alientes, sistemas solares, sistemas ombinados,
sistemas Júpiter-fríos y sistemas roosos.
En la tabla 2.8 presentada en la seión 2.2.3, mostramos la estadístia de la po-
blaión de sistemas planetarios extrasolares observados, en donde enontramos que la
mayoría de los sistemas planetarios son sistemas Júpiter-alientes, pero también halla-
mos una poblaión grande de sistemas análogos a nuestro Sistema Solar.
En lo que sigue, exploraremos estadístiamente la poblaión de sistemas planetarios
artiiales generada on nuestras simulaiones. Las tablas 4.2, 4.3 y 4.4, muestran el
porentaje de los sistemas generados en nuestras simulaiones que perteneen a las
distintas lases de sistemas planetarios de nuestra lasiaión. Cada tabla muestra el
resultado de simulaiones realizadas adoptando distintos perles de diso iniial, de esta
manera, la tabla 4.2 muestra los resultados uando se asumió γ = 0,5, en la tabla 4.3,
se adoptó γ = 1 y en la tabla 4.4 analizamos estadístiamente los resultados hallados
uando se onsidera γ = 1,5 en las simulaiones. En ada tabla, las distintas olumnas
muestran la estadístia hallada en simulaiones realizadas adoptando diferentes tasas de
migraión de tipo I.
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El primer resultado de gran impato que enontramos, es que en todos los asos,
independientemente del perl de diso o la tasa de migraión adoptada, siempre son
mayoría los sistemas planetarios roosos. Esto sistemas son una mayoría invisible, dado
que todavía no se observó ningún sistema planetario de estas araterístias, debido a
que las ténias de deteión de planetas extrasolares no permiten aún la observaión de
estos sistemas. Nosotros esperamos que uando las ténias observaionales lo permitan
detetemos una gran antidad de estos sistemas planetarios.
También notamos que no hay ningún sistema planetario Júpiter-frío en nuestras
simulaiones. Esto se debe a que adoptamos el modelo de inestabilidad del núleo para
la formaión de planetas gigantes y de auerdo on este modelo, podemos formar planetas
gigantes era de la estrella entral, preferentemente en los alrededores de la línea de
hielo, que para una estrella omo el Sol esta ubiada a ∼ 2,7 UA. Este modelo adoptado
para representar la formaión de un planeta gigante no explia la formaión de planetas
ubiados a distanias mayores que 30 UA. Podría ourrir que el planeta se forme en
las regiones internas del sistema planetario y después migre haia una región exterior,
pero de auerdo al modelo de migraión adoptado en nuestro estudio, la mayoría de
los planetas migra haia la estrella entral. Finalmente podría ourrir que el planeta se
haya formado en el sistema planetario interior y posteriormente haya sido eyetado a la
parte externa del mismo, pero este problema no fue abordado en nuestro estudio. Por
lo tanto, neesitamos un esenario diferente para expliar el origen de estos planetas
gigantes, omo podría ser un meanismo diferente de formaión (ver por ejemplo, Boss,
1997, 1998) o bien la formaión y posterior eyeión de los planetas haia la parte externa
del sistema (Chatterjee et al., 2008; Dodson-Robinson et al., 2009; Veras et al., 2009).
Finalmente podemos ver en las tablas que hay otro tipo de sistemas planetarios
denominados sistemas fallidos. Estos son sistemas que naieron en disos de muy baja
masa, los uales no permitieron la formaión de objetos on masas mayores que la masa
del planeta Merurio.
Como podemos observar en la tabla 4.2, uando no se onsidera la migraión plane-
taria enontramos un alto porentaje de sistemas solares, mientras que el porentaje de
sistemas Júpiter-alientes es realmente bajo. Esto se debe a que los planetas gigantes
se forman en regiones de alta aumulaión de sólidos. La densidad superial de sóli-
dos onsiderada en este aso permite la formaión de estos planetas úniamente en los
alrededores de la línea de hielo, dado que no hay aumulaión de material sólidos en
otras regiones del diso. Sumado a esto, si la migraión no se onsidera, estos planetas
permaneen donde se formaron, onvirtiendo al sistema en un sistema análogo a nuestro
Sistema Solar.
Cuando la migraión se onsidera, los planetas tienen un movimiento orbital haia la
estrella entral y omo onseuenia, el número de sistemas Júpiter-aliente y sistemas
ombinados aumenta, mientras que el número de sistemas solares disminuye. También
observamos que uando la migraión es demasiado rápida (cmigI = 1), la poblaión de
sistemas roosos aumenta dramátiamente, debido a que en este aso la esala de tiempo
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Cuadro 4.2: Porentaje (%) de sistemas planetarios formados uando se asume un perl
araterizado por γ = 0,5 y diferentes tasas de migraión de tipo I.
γ = 0,5
Tipo de sistema planetario Sin migraión cmigI = 0,01 cmigI = 0,1 cmigI = 1
Júpiter-aliente 0.2 2.7 4.3 4.1
sistema solar 11.3 12.6 9.1 1.8
Júpiter-frío 0 0 0 0 0
ombinado 0 3 2.2 0.5
rooso 77.2 70.8 73.4 81.9
fallido 11.3 10.9 11 11.7
Cuadro 4.3: Porentaje (%) de sistemas planetarios formados uando se asume un perl
araterizado por γ = 1 y diferentes tasas de migraión de tipo I.
γ = 1
Tipo de sistema planetario Sin migraión cmigI = 0,01 cmigI = 0,1 cmigI = 1
Júpiter-aliente 1.8 8.2 11.1 5.8
sistema solar 23.7 19.9 7.7 1.4
Júpiter-frío 0 0 0 0 0
ombinado 0 9.3 6.3 0.3
rooso 73.4 61.6 72.8 88.3
fallido 1.1 1 2.1 4.2
de migraión muy orta e inhibe el reimiento de los embriones.
La tabla 4.3 muestra los porentajes de ada lase hallados en las simulaiones que
realizamos on un perl de diso araterizado por un exponente 1 en la parte interna
del diso. Asumir un perl de diso más empinado, implia que los sólidos están aumu-
lados en la parte interna del diso. Esta aumulaión permite la formaión de una mayor
antidad de planetas gigantes y omo resultado, el número de sistemas roosos disminu-
ye, omo puede verse en la tabla en todos los asos exepto uando el parámetro para
detener la migraión de tipo I es igual a 1. Como hemos diho, esta rápida migraión
inhibe el reimiento de los embriones, aún para un diso on γ = 1.
Cuando asumimos un perl on γ = 1,5, enontramos los resultados que se muestran
en la tabla 4.4. Este aso se arateriza por un exeso de sólidos en la región interna del
diso y una baja densidad en la región externa del mismo. Mientras que la poblaión de
sistemas roosos sigue dereiendo y el número de sistemas solares y Júpiter-alientes
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Cuadro 4.4: Porentaje (%) de sistemas planetarios formados uando se asume un perl
araterizado por γ = 1,5 y diferentes tasas de migraión de tipo I.
γ = 1,5
Tipo de sistema planetario Sin migraión cmigI = 0,01 cmigI = 0,1 cmigI = 1
Júpiter-aliente 4.5 15.3 14.8 3.7
sistema solar 27.1 16.4 7.2 0
Júpiter-frío 0 0 0 0
ombinado 0.9 15.6 6 0
rooso 67.3 52.5 64.6 56.6
fallido 0.2 0.2 7.4 39.7
sigue aumentando, hay una diferenia on el aso previo (γ = 1) y este, en términos
del porentaje de sistemas Júpiter-aliente y solares que enontramos. Cuando γ = 1,5
la densidad superial de sólidos es muy alta en las partes internas del diso, mientras
que ae rápidamente más allá de la línea de hielo, heho que favoree la formaión de
Júpiter-alientes y omo onseuenia enontramos una mayor porentaje de sistemas
Júpiter-aliente en este aso.
4.5.3. Caraterizando a las distintas lases de sistemas planeta-
rios
Dividimos a los sistemas planetarios en ino lases de auerdo on las araterístias
de sus planetas y realizamos un análisis estadístio de los mismos, omparando on
los datos observaionales. En esta seión exploramos en detalle ada lase de sistema
planetario.
Sistemas Júpiter-alientes
Como vimos en la tabla 2.8, el 55,3% de los sistemas planetarios onoidos son
sistemas Júpiter-alientes. Esto se debe a que estos sistemas son los más fáiles de
ser detetados on las ténias de observaión atuales, pero de auerdo on nuestros
resultados, este tipo de sistema planetario no sería el más omún en el Universo.
La gura 4.33 muestra una omparaión entre algunos sistemas Júpiter-alientes
detetados y algunos generados artiialmente en nuestras simulaiones. En la gura,
sólo se graaron los planetas on masas mayores que 15 M⊕ en el aso de los sistemas
artiiales. Como podemos ver, nuestro modelo reprodue uantitativamente los sistemas
observados.
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Figura 4.33: La gura muestra algunos ejemplos de sistemas Júpiter-alientes on un
sólo planeta observados, los uales se muestran en la primera olumna, omparados on
sistemas análogos hallados en nuestras simulaiones, los uales se muestran en la segunda
olumna. El semieje mayor de ada planeta se muestra en las absisas, mientras que el
tamaño del írulo india su masa, la que también está impresa en unidades de masas
de Júpiter enima de ada uno de los planetas.
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Los sistemas HAT-P-8 (primera la), WASP-26 (terera la) y el sistema HD 162020
(sexta la), son similares a sistemas simulados que fueron generados asumiendo un perl
de diso araterizado por γ = 1 y la tasa de migraión más rápida. Por otro lado, los
sistemas simulados que se muestran en las las 2 y 5, fueron formados onsiderando un
perl de diso araterizado por γ = 1,5 y cmigI = 1. El sistema análogo al Corot 6
(uarta la) se formó asumiendo que γ = 1,5 y una tasa de migraión retrasada 10 sólo
10 vees y nalmente, el sistema on el Júpiter-aliente de menor masa que se muestra
en la última la, se formó adoptando omo ondiiones iniiales que γ = 1,5 y en donde
no se onsideró la migraión planetaria.
Como puede verse en las guras, on la exepión del último sistema, todos los otros
se formaron asumiendo un perl de diso araterizado por una gran aumulaión de
sólidos en la parte interna del diso y una rápida migraión. Estas son las ondiiones
prefereniales para la formaión de estos sistemas. El sistema generado en la última
la, es un sistema raro, que fue formado en un diso muy masivo donde los sólidos
son abundantes y están onentrados en la parte interna del mismo (γ = 1,5), lo que
permitió la formaión de un planeta gigante era de la estrella.
De auerdo on los datos observados, la mayoría de los sistemas Júpiter-alientes
tienen un únio planeta gigante. Con el n de determinar si esta es una araterístia
intrínsea de estos sistemas, analizamos el número de planetas gigantes que esperamos
enontrar en un sistema de esta lase.
La gura 4.34 muestra histogramas representando el porentaje de sistemas Júpiter-
aliente que albergan uno, dos o tres planetas gigantes. En nuestras simulaiones no se
formó ningún sistema Júpiter-aliente on más de tres planetas gigantes. En la gura,
las las muestran resultados de simulaiones realizadas on diferentes valores de γ.
En la primera, γ = 0,5 , en la segunda la se adoptó γ = 1 y la última muestra
los histogramas resultantes de asumir γ = 1,5. Por otro lado, las diferentes olumnas
muestran los resultados de las simulaiones realizadas uando se adoptaron diferentes
tasas de migraión de tipo I. En la primera olumna la migraión no fue onsiderada, en
la segunda, la migraión se onsidera,pero la migraión de tipo I se retrasa 100 vees, en
la terer olumna se asumió un valor para cmigI igual a 0,1 y la última olumna muestra
los histogramas que obtuvimos uando no se detiene la migraión.
Como podemos ver en las guras, el número de planetas gigantes que alberga un
sistema Júpiter-aliente es fuertemente dependiente de la tasa de migraión adoptada.
Cuando la migraión no se onsidera (primera olumna), todos los sistemas albergan
un únio planeta gigante. Estos sistemas se forman en disos muy masivos y forman
planetas in situ, siendo sistemas muy raros.
Cuando la migraión se onsidera pero se frena 100 vees (segunda olumna), hay
algunos sistemas que albergan dos planetas gigantes, pero úniamente aquellos sistemas
que se formaron asumiendo el perl de diso más empinado (γ = 1 o 1,5). Un diso que
se arateriza por un perl on un exponente en la parte interna dado por γ = 1, es un
diso que favoree la formaión de varios planetas gigantes en forma simultánea, luego
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Figura 4.34: Histogramas que muestran el porentaje de sistemas Júpiter-alientes que
albergan uno, dos o tres planetas on masas mayores que 15 M⊕. Mostramos los re-
sultados enontrados para todos los asos analizados. Las diferentes las muestran los
histogramas resultantes de simulaiones en las que se adoptaron diferentes perles de
diso y las olumnas muestran los resultados obtenidos on diferentes tasas de migraión.
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la migraión los empuja haia la estrella, formando sistemas Júpiter-alientes. Cuando
tenemos un sistema formado asumiendo γ = 1,5, este tipo de perles no favoree la
formaión simultánea de varios planetas gigantes, dado que los sólidos se onentran
muho en la región interna, dando lugar preferentemente a un únio planeta gigante.
Como onseuenia, si bien enontramos algunos sistemas on más de un planeta gigante,
estos son la minoría, y un porentaje muho menor que la antidad de sistemas on dos
planetas gigantes hallados on un perl más suave.
En la terer olumna la migraión se detiene solo 10 vees y notamos que uando la
migraión es más rápida, todos los perles de diso explorados forman algunos sistemas
on dos planetas gigantes y hasta hay algunos sistemas on tres planetas gigantes, en el
aso en que γ = 1, que es el aso que más favoree la formaión simultánea de varios
planetas gigantes en el diso.
Finalmente, la última olumna muestra los resultados uando la migraión no se de-
tiene. Lo que notamos es que una rápida migraión inhibe el reimiento de los embriones
y por lo tanto no enontramos sistemas que tengan más de un planeta gigante.
Como onlusión general, observamos que en todos los asos analizados la mayoría
de los sistemas están ompuestos por un únio planeta gigante, lo que también es una
tendenia de los datos observaionales (Wright et al., 2009).
Sistemas solares
Hasta ahora, se observaron 82 sistemas alrededor de estrellas solitarias, que pueden
ser lasiados omo sistemas solares. Estos 82 sistemas representan el ∼ 36% de todos
los sistemas planetarios detetados, omo se mostró en la tabla 2.8.
La gura 4.35 muestra una omparaión ualitativa entre algunos ejemplos de sis-
temas solares observados, que se muestran en la primera olumna y algunos sistemas
simulados, que se muestran en la segunda. En todos los asos graamos úniamente
los planetas on masas mayores que 15 M⊕, por una uestión de esala. En la gura, el
semieje mayor de los planetas se india en el eje x, mientras que sus masas se representan
mediante el tamaño de los írulos y esta espeiada en ada planeta. Como podemos
ver, los sistemas solares observados pueden reproduirse on nuestro modelo.
En la gura, el sistema solar artiial que se muestra en la primera la se formó
asumiendo γ = 1 y cmigI = 0,1. En la segunda la, el sistema simulado se originó
adoptando γ = 0,5 y cmigI = 0,1. Como podemos ver en ambos asos, se neesita tener
un perl de diso más bien hato para originar esta lase de sistemas. Esto se debe a que
bajos valores de γ, favoreen la formaión de varios planetas gigantes al mismo tiempo
en el diso, lejos de la estrella entral. Para poder generar un sistema solar en un diso
on una gran aumulaión de sólidos en la parte interna, omo ourre uando γ = 1,5
y que también es el perl más similar al modelo de la nebulosa solar de masa mínima
(Hayashi, 1981), se neesita tener una migraión muy lenta o ninguna, para que los
planetas gigantes que se forman en la línea de hielo no migren demasiado formando un
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Figura 4.35: Una pequeña muestra de sistemas solares observados, los uales se muestran
en la primera olumna, omparados on algunos de los sistemas generados en nuestras
simulaiones, en la segunda olumna. La posiión a lo largo del eje x india el semieje
del planeta, mientras que la masa de ada uno se india on el tamaño del írulo que
lo representa y está indiada en ada planeta.
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sistema Júpiter-aliente. Esto es preisamente lo que observamos en el sistema artiial
formado en la terer la, que fue originado asumiendo un perl de diso araterizado
por γ = 1,5 y en donde no se onsideró la migraión planetaria. Finalmente, el sistema
planetario formado en la uarta la, se originó en un diso araterizado por γ = 1
y en donde no se onsideró la migraión, lo que es el esenario más favorable para la
formaión de estos sistemas.
En este estudio, no podemos ignorar a nuestro propio Sistema Solar. En la gura 4.36
mostramos una omparaión ualitativa entre nuestro Sistema Solar y uno artiial. En
el eje x se muestra el semieje de los planetas y su masa se representa por el tamaño del
írulo y se muestra enima de ada planeta.
En la gura mostramos úniamente a Júpiter y Saturno, dado que no enontramos
ningún sistema artiial on la masa y ubiaión exata de todos los planetas gigantes
de nuestro Sistema Solar. Luego, el sistema solar artiial que se muestra en la gura,
reprodue úniamente la formaión de dos de los planetas gigantes de nuestro Sistema.
Para la formaión del sistema artiial se adoptó un diso on γ = 0,5 y sin migraión
planetaria. Como ya vimos en la parte IV de nuestro estudio, un sistema araterizado
por un valor de γ muy grande no permite la formaión de planetas gigantes alejados de
la estrella entral. Por otro lado, una migraión muy rápida mueve a los planetas haia
la parte interna del diso y lo onvierte en un sistema Júpiter-aliente. Así, se neesita
un bajo valor de γ y una tasa de migraión lenta, para formar sistemas omo el nuestro.
Mirando la omposiión de los 83 sistemas solares detetados hasta ahora (en donde
inluimos a nuestro propio Sistema Solar), podemos notar que sólo 5 de ellos tienen
más de un planeta gigante detetado. Sumado a esto, y on la exepión de nuestro
Sistema Solar, todos ellos ontienen dos planetas gigantes. Dado que no sabemos si esto
es un bias observaional o es una araterístia de estos sistemas, analizamos nuestros
resultados.
La gura 4.37 muestra histogramas del porentaje de sistemas solares generados en
todas nuestras simulaiones que albergan uno, dos o tres planetas on masas mayores que
15M⊕. Las olumnas en el gráo muestran los resultados de las simulaiones realizadas
on diferentes tasas de migraión, siendo la primera olumna el resultado de simular
sistemas planetarios uando no se onsidera la migraión, en la segunda olumna cmigI =
0,01, en la terera cmigI = 0,1 y en la uarta olumna no se detiene la migraión de
tipo I. Mientras que en las diferentes las mostramos los resultados de las simulaiones
realizadas on diferentes perles de diso.
La primera la muestra los resultados que hallamos uando el perl de densidad
se arateriza por γ = 0,5. La densidad superial en estos disos es muy suave y no
hay aumulaión de gas y sólidos en la parte interna del mismo. Como onseuenia,
la formaión de planetas gigantes ourre más lejos de la estrella entral que en los
asos de perles más empinados. La migraión los mueve haia la estrella, pero esta
no es suiente omo para situarlos dentro de 1 UA y por esta razón estos sistemas
permaneen omo sistemas solares. Dado que en este aso se permite la formaión de
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Figura 4.36: La gura muestra una omparaión entre nuestro Sistema Solar (primera
olumna) y un sistema solar generado en nuestras simulaiones (segunda olumna). El
semieje mayor de ada planeta se muestra en el eje x. La masa de ada planeta esta
indiada en masas de Júpiter y se representa por el tamaño del írulo.
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Figura 4.37: La gura muestra los histogramas generados a partir de los resultados de
nuestras simulaiones, en donde se india el porentaje de sistemas solares que albergan
uno, dos o tres planetas gigantes. Mostramos los resultados hallados en todas las simu-
laiones realizadas, donde las las y olumnas representan los resultados hallados on
diferentes perles de diso y tasas de migraión, respetivamente.
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varios planetas gigantes alejados de la estrella entral, enontramos sistemas on más de
un planeta gigante, inluso on tres, on asi todas las tasas de migraión onsideradas.
Cuando el perl de densidad es un poo más empinado, γ = 1, notamos que hay
algunos sistemas on dos planetas gigantes, por lo tanto, este perl de diso también
permite la formaión de varios planetas gigantes, aunque en ningún aso enontramos
sistemas on más de dos. De todas formas, notamos que uando la migraión es más
lenta, hay un mayor porentaje de sistemas on dos planetas gigantes, aunque en ningún
aso exede el porentaje de sistemas on uno solo.
Finalmente, en el aso del perl más empinado de todos los adoptados en nuestro
estudio (γ = 1,5), vemos globalmente que el porentaje de los sistemas on múltiples
planetas gigantes se redujo en omparaión on los asos anteriores, ya que hay una
mayor aumulaión de sólidos en la parte interior del diso que favoree la formaión
de un únio planeta gigante por sistema, lo que está de auerdo on los resultados
enontrados por Guilera et al. (2010).
Sistemas ombinados
Estos sistemas representan una lase intermedia entre los sistemas Júpiter-aliente y
los sistemas análogos a nuestro Sistema Solar. Dado que perteneer a esta lase implia la
presenia de al menos un planeta gigante dentro de 1UA y al menos uno más alejado de la
estrella antriona, todos los sistemas que perteneen a esta ategoría albergan más de un
planeta on masa mayor que 15M⊕. Nuestros resultados oiniden on las observaiones
en uanto a la freuenia de estos sistemas. De auerdo on las observaiones, sólo el 8%
de los sistemas planetarios desubiertos hasta ahora perteneen a esta lase, mientras que
nuestras simulaiones muestran que en ningún aso los sistemas ombinados generados
superan el 12% de la muestra artiial total.
La gura 4.38 muestra una omparaión entre algunos sistemas ombinados obser-
vados (primera olumna) y sistemas artiiales (segunda olumna), donde graamos
úniamente los planetas gigantes. Los írulos amarillos indian la masa de la estrella
entral (en masas solares), mientras que los írulos negros indian la masa de los pla-
netas (en masas de Júpiter). En el eje x están representados los semiejes de los planetas.
Como puede verse en la gura, los sistemas ombinados generados en nuestras si-
mulaiones reproduen ualitativamente a los observados, de forma que la arquitetura
de estos últimos puede ser expliada por el modelo de areión del núleo y las tasas
de migraión adoptadas en nuestro estudio. También observamos que mientras estos
sistemas perteneen a la misma ategoría, son ualitativamente distintos, dado que hay
múltiples fatores que atúan determinando su arquitetura.
Por un lado, la la uno muestra un sistema on dos planetas gigantes en el ual la
masa del planeta interior es menor que la masa del exterior. El sistema artiial fue
generado usando un perl de diso araterizado por un exponente en la parte interna
de γ = 1 y una baja tasa de migraión (cmigI = 0,01). Este sistema fue originado en un
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Figura 4.38: Ejemplos de sistemas ombinados observados (primera olumna), ompa-
rados on aquellos generados en nuestras simulaiones (segunda olumna), donde gra-
amos úniamente los planetas gigantes. Las posiiones de los írulos a lo largo de las
absisas indian el semieje de los planetas y el tamaño del írulo india la masa de los
mismos. Además, también indiamos la masa de ada planeta en masas de Júpiter.
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diso on un perl suave, donde el planeta más masivo se formó en la región de mayor
aumulaión de sólidos y el menor se formó más era de la estrella antriona. Dado
que la migraión se retrasó 100 vees, estos planetas no se movieron muho de la región
en la que naieron.
También observamos sistemas omo el que se muestra en la segunda la, donde la
masa de los planetas también ree haia afuera, pero la diferenia entre las masas
del planeta interno y externo es muho más marada que en el aso previo. El sistema
artiial se originó a partir de un diso araterizado por γ = 1,5 y una tasa de migraión
lenta (cmigI = 0,01). Este perl de diso se arateriza por un exeso de sólidos en la parte
interna, espeialmente en la línea de hielo, ausando la rápida formaión del planeta más
grande en esta región. Por otro lado, el planeta menor se formó más era de la estrella
entral, on los sólidos disponibles en esa región. La migraión empujó lentamente a este
planeta más aún haia la estrella, enontrando nuevo material para aretar que aumenta
la masa de su núleo y le permite adquirir una envoltura gaseosa.
En el sistema planetario que se muestra en la terer la, también se observa que el
gradiente de masa ree haia afuera, pero en este aso el sistema alberga 4 planetas
on masas mayores que 15 M⊕ y menores que 2 MJ . El sistema simulado se originó en
un diso on un perl araterizado por γ = 1 y una tasa de migraión más rápida que
en los asos anteriores (cmigI = 0,1). Dado que el diso es bastante hato, se permitió la
formaión de varios planetas gigantes en el mismo diso.
Por otro lado hay sistemas omo los que se muestran en las las 4 y 5, donde en
ambos asos la masa ree haia dentro y los sistemas artiiales fueron obtenidos a
partir de un diso on γ = 1 y una rápida migraión frenada sólo 10 vees (cmigI = 0,1).
En estos sistemas los planetas se forman más allá de la línea del hielo y migran haia
la estrella entral adquiriendo más masa. Los planetas iniialmente más eranos a la
línea de hielo tienen una mayor antidad de sólidos disponibles para su reimiento que
los que se forman en regiones más externas y por eso son más masivos. Luego migraron
hasta alanzar sus posiiones nales.
Sistemas roosos
Aunque ninguno de estos sistemas fue observado todavía, las tablas 4.2, 4.3 y 4.4,
muestran que de auerdo on nuestros resultados, la mayoría de los sistemas planetarios
perteneen a esta ategoría.
Con nuestro modelo somos apaes de analizar las primeras etapas de la formaión
de los planetas terrestres, los uales se originan en un diso donde varios embriones
reen de forma simultánea. Estudiar las últimas etapas de reimiento de los planetas
roosos, implia un monitoreo de la dinámia de los mismos, tales omo las interaio-
nes resonantes importantes durante las últimas etapas de su reimiento (por ejemplo,
Chambers, 2001; Raymond et al., 2009), que no analizamos on nuestro modelo. Sin
embargo, reemos que nuestros estudios son un omplemento importante de los estudios
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numérios dinámios que analizan las últimas fases de evoluión, ya que proporionan
las ondiiones iniiales para estos estudios.
Como vimos en la seión 4.2, el número nal de planetas que enontramos por
sistema planetario depende de muhos fatores, siendo la masa del diso uno de los más
importantes. Vamos a repetir este estudio aquí, dividiendo a los sistemas planetarios
omo los formados en disos de baja masa (Md < 0,05), masa intermedia (0,05 ≤Md <
0,1) y en disos muy masivos (0,1 ≤ Md), analizando on esta división el número nal
de planetas hallado por sistema planetario.
Las guras 4.39 muestran histogramas que representan el número nal de embriones
por sistema planetario rooso hallado en nuestras simulaiones, en donde no se onsidera
la migraión planetaria.
En las guras, la línea roja muestra el histograma para los sistemas planetarios
formados en disos de baja masa, la línea gris representa el histograma para los sistemas
que naieron en disos on masa intermedia y la línea azul muestra el histograma para
disos muy masivos. Como la evoluión de un sistema planetario es diferente al asumir
perles de diso distintos, mostramos los histogramas para diferentes valores de γ, siendo
la gura 4.39(a) la que muestra los resultados uando asumimos γ = 0,5, la gura 4.39(b)
muestra el histograma resultante uando se adopta γ = 1 y uando γ = 1,5 enontramos
los resultados hallados en la gura 4.39().
Como vimos en la gura 4.24, los disos más masivos tienen un menor número de
núleos iniiales debido a que la separaión entre los embriones es mayor. Esto ausa
que en los disos más masivos los embriones tengan que reer más para olisionar on
un embrión veino en ausenia de migraión planetaria. Cuando el perl de diso se
arateriza por un exponente en la parte interna dado por γ = 0,5, esto india que
el diso es hato y el reimiento de los embriones es más lento uando se lo ompara
on otros disos on mayor aumulaión de sólidos. Como resultado, el número nal de
embriones en estos disos es mayor que el número alanzado por disos menos masivos,
omo vemos en la gura 4.39(a). También observamos que la mayoría de los sistemas
planetarios formados en disos muy masivos representados por la línea azul, tienen entre
20 y 25 embriones al nal de la simulaión, mientras que los sistemas formados en disos
on poa masa tienen entre 10 y 15 planetas roosos al nal de la simulaión.
Cuando el perl es un poo más empinado (γ = 1) esta tendenia ontinúa, omo
podemos ver en la gura 4.39(b), pero uando el diso tiene un perl de densidad
araterizado por un exponente γ = 1,5, el reimiento de los embriones es realmente
rápido en las partes internas del diso, lo que favoree la fusión entre los embriones
veinos y omo resultado el número nal de embriones en disos muy masivos es menor
que el número nal en disos on poa masa. La gura 4.39() muestra que uanto más
masa tiene el diso iniial, menor es la antidad de embriones pasados 20 millones de
años.
Como vemos en las guras 4.39(a) , 4.39(b) y 4.39() el número nal de planetas en
un sistema planetario es fuertemente dependiente del perl iniial del diso. Sin embargo,
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Figura 4.39: Histogramas que muestran el número de planetas por sistema planetario
rooso, donde la migraión no es onsiderada y se asumen diferentes perles de diso.
La gura 4.39(a) muestra los resultados uando onsideramos γ = 0,5, la gura 4.39(b)
muestra el porentaje de sistemas planetarios on un ierto número nal de planetas
uando γ = 1 y nalmente los resultados obtenidos on γ = 1,5 se muestran en la gura
4.39(). En ada gura, la línea roja representa los sistemas planetarios roosos formados
en disos on baja masa, la línea gris representa los sistemas originados en disos on
masa intermedia y la línea azul representa el histograma de los sistemas planetarios
originados en disos muy masivos.
CAPÍTULO 4. NUESTROMODELO PARA FORMAR SISTEMAS PLANETARIOS151
este no es el únio fator importante, también la migraión planetaria modia el número
nal de planetas y por eso exploramos que pasa uando se onsideran diferentes tasas
de migraión. La gura 4.40 muestra el número nal de planetas por sistema planetario,
uando se adoptan diferentes perles del diso y también diferentes tasas de migraión
de tipo I. En la gura,las diferentes olumnas muestran los resultados de las simulaiones
realizadas on diferentes tasas de migraión de tipo I, siendo cmigI = 0,01 en la primera
olumna, en la segunda olumna se muestran los histogramas que resultan uando la
migraión se retrasa 10 vees y la última olumna muestra los resultados uando se
asume cmigI = 1. Los histogramas en las diferentes las son los que resultan de onsiderar
diferentes perles de diso (en la primera la γ = 0,5, en la segunda γ = 1 y en la última
γ = 1,5).
La interaión entre un embrión y el gas nebular mueve a los embriones haia la
estrella entral. Esto produe que los núleos sufran un mayor número de olisiones
y omo resultado de estas fusiones hay un menor número de embriones al nal de la
simulaión. Mientras que este efeto es realmente importante para determinar el número
nal de planetas por sistema rooso, la tasa de migraión también depende del perl de
diso onsiderado por lo tanto analizamos ambos efetos.
Cuando onsideramos un perl araterizado por γ = 0,5, notamos que si la tasa
de migraión es cmigI = 0,01 el histograma es similar al aso sin migraión, aunque
en este aso la mayoría de los sistemas planetarios formados en disos muy masivos
albergan ∼ 20 planetas. Cuando la migraión es más rápida (cmigI = 0,1), notamos que
la mayoría de los sistemas alberga entre 15 y 20 planetas al nal de la simualión y
uando la migraión no se retrasa, la mayoría de los sistemas planetarios alberga menos
de 15 planetas al nal de la simulaión.
Cuando el perl iniial del diso se arateriza por γ = 1 y cmigI = 0,01, notamos que
la mayoría de los sistemas planetarios formados a partir de disos poo masivos albergan
entre 15 y 20 planetas nales, mientras que la mayoría de los sistemas roosos formados
a partir de disos muy masivos terminan on entre 5 y 10 planetas nales. Cuando la
migraión es más rápida, los histogramas de los sistemas formados a partir de diferentes
perles de diso, omienzan a ser similares y la mayoría de los sistemas (formados en
ualquier diso), albergan menos de 15 planetas al nal de la simulaión. Finalmente,
uando la migraión no se detiene, observamos que la mayoría de los sistemas alberga
menos de 10 planetas.
La última la muestra los histogramas resultantes uando se onsidera γ = 1,5. En
este aso notamos que aún uando la migraión es lenta (cmigI = 0,01), la mayoría de los
sistemas formados en disos muy masivos albergan 5 planetas al nal de la simulaión.
Por otro lado, el número nal de planetas formados en disos on baja masa, permanee
grande. Cuando la migraión es más rápida (cmigI = 0,1,), la mayoría de los sistemas
planetarios formados en ualquier diso alberga 10 planetas al nal de la simulaión.
Finalmente, uando cmigI = 1 observamos que la mayoría de los sistemas formados en
disos de masa intermedia y baja tienen entre 5 y 10 planetas mientras que la gran
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Figura 4.40: La gura muestra histogramas que representan el número de planetas al-
bergados por sistema planetario uando se onsidera la migraión planetaria. En los
histogramas, los resultados de la simulaión se separaron en tres: los sistemas planeta-
rios formados en disos poo masivos, que se muestran en rojo, los sistemas originados
en disos on una masa intermedia, se muestran en gris y los sistemas generados a partir
de disos on muha masa, los que se muestran en azul. Las las muestran los resultados
enontrados uando se adoptan diferentes disos iniiales (γ = 0,5, 1 y 1,5) y las olum-
nas muestran los resultados numérios uando se asumen diferentes tasas de migraión,
cmigI = 0,01, 0,1 y 1.
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mayoría de los sistemas formados en disos muy masivos albergan menos de 5 planetas
al nal de la simulaión.
4.5.4. Planetas habitables
La deniión de la llamada zona habitable está basada en onsideraiones del ujo
estelar y el lima planetario. Esta zona es la región en la ual un planeta omo la Tierra
podría tener agua en estado líquido en su superie (Kasting et al., 1993). De auerdo
on esta deniión, para el rango de masas estelares onsideradas en nuestro estudio,
la zona habitable se enuentra entre 0,9 y 1,1 UA. Pero la evoluión de un planeta
habitable, omo la Tierra, es un proeso omplejo y ubiar a un planeta en esta región
no es garantía para su habitabilidad.
A pesar de que la potenial habitabilidad de un planeta omo la Tierra depende de
muhos fatores omo el alentamiento por marea (Barnes et al., 2009; Jakson et al.,
2009); su entorno geofísio y evoluión atmosféria (Lammer et al., 2010); la atividad de
la estrella y el ampo magnétio intrínseo de los planetas (Khodahenko et al., 2009), es
posible que los planetas en la zona habitable puedan ontener agua y alberguen alguna
forma de vida. Por esta razón, las misiones de búsqueda de exoplanetas intentan enon-
trar pequeños planetas situados en la zona habitable y la araterizaión de las estrellas
y sistemas planetarios que albergan estos planetas es de gran importania (Boruki et
al., 2009; Kaltenegger et al., 2010).
Por otro lado, los planetas gigantes gaseosos son muho más fáiles de detetar que
los planetas terrestres y la mayoría de los sistemas planetarios detetados hasta ahora
están ompuestos por planetas gigantes. Entones, ¾debemos seguir monitoreando estos
sistemas en la búsqueda de planetas omo la Tierra, o la presenia de un gigante gaseoso
inhibe la formaión de un pequeño planeta en la zona habitable?. Cuando se habla de
sistemas Júpiter-alientes, es bastante laro que un planeta gigante que está migrando
ausará la pérdida de los planetas de baja masa o planetesimales preexistentes ubiados
en el paso del gigante, ya sea porque los areta o los dispersa. Lo que no está laro,
es si podría haber algúna generaión posterior de planetas formados a partir del diso
remanente una vez que el gigante ya pasó o si los planetas roosos que se formaron más
alejados de su estrella entral, pudieron migrar posteriormente, ubiándose muy era
de la estrella entral, quizás en la zona habitable.
Estudios reientes presentan resultados diversos, omo por ejemplo el trabajo desa-
rrollado por Armitage (2003), quien desarrolló un modelo simple para la evoluión del
gas y los sólidos del diso y analizó la naturaleza del diso remanente después de la
migraión de un planeta gigante. Él enontró que la reposiión de material sólido en el
diso interior después de la migraión de un planeta gigante, es por lo general ineiente
y no permitiría la formaión de una segunda generaión de planetas habitables. Por otro
lado, Mandell y olaboradores (2007), investigaron a través de un ódigo numério la
dinámia de los sistemas planetarios post-migraión, onsiderando la migraión de un
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Cuadro 4.5: Porentaje (%) de sistemas planetarios originados uando γ = 0,5 y on
diferentes tasas de migraión, que albergan planetas habitables.
γ = 0,5
Tipo de sistema planetario Sin migraión cmigI = 0,01 cmigI = 0,1 cmigI = 1
Júpiter-aliente 0 0 0 0.1
sistema solar 2.8 1.4 0.7 0.4
ombinado 0 0 0 0
rooso 2.5 0.5 1.9 8.1
Cuadro 4.6: Porentaje (%) de sistemas planetarios originados uando γ = 1 y on
diferentes tasas de migraión, que albergan planetas habitables.
γ = 1
Tipo de sistema planetario Sin migraión cmigI = 0,01 cmigI = 0,1 cmigI = 1
Júpiter-aliente 0 0 0.2 0.2
sistema solar 22.1 9.1 0.5 0
ombinado 0 0 0 0
rooso 38.7 19.7 14 9.5
únio planeta gigante y enontraron que la formaión de un planeta terrestre puede ou-
rrir durante y después de la migraión de un planeta gigante. Como se ve, este problema
no está denido aún, y depende de muhos fatores tales omo la esala de tiempo de
disipaión del gas y las tasas de areión y migraión planetaria.
Con nuestro modelo, somos inapaes de analizar la subsiguiente formaión de plane-
tas terrestres, pero podemos analizar si es posible que los planetas similares a la Tierra
se formen más alejados de la estrella entral y la migraión los lleve hasta la zona habita-
ble. De auerdo on nuestro modelo, uando un planeta gigante migra haia la estrella,
los embriones más pequeños que enuentran en su amino son aretados o eyetados en
órbitas exteriores, lo que india que si enontramos un planeta omo la Tierra loalizado
en la zona habitable de un sistema de Júpiter-aliente, esto signia que naió en a una
distania mayor y la migraión lo empujó hasta la zona habitable.
Las tablas 4.5, 4.6 y 4.7, muestran el porentaje de sistemas planetarios enontrados
en nuestras simulaiones que albergan planetas terrestres ubiados entre 0,9 y 1,1 UA,
en todos los asos analizados.
Como vemos en las tablas, hay muy poos sistemas Júpiter-aliente en donde la
migraión ubia a los planetas terrestres en la zona habitable. Dado que uanto mayor es
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Cuadro 4.7: Porentaje (%) de sistemas planetarios originados uando γ = 1,5 y on
diferentes tasas de migraión, que albergan planetas habitables.
γ = 1,5
Tipo de sistema planetario Sin migraión cmigI = 0,01 cmigI = 0,1 cmigI = 1
Júpiter-aliente 0 0.4 0.3 0.2
sistema solar 22 3.4 0.4 0
ombinado 0 0 0.1 0
rooso 59.2 25.3 9.2 2.6
la densidad de gas en el diso, más rápida es la migraión, aquellos disos araterizados
on perles de densidad suaves requieren de tasas de migraión mayores para ubiar
planetas roosos en la zona habitable. Por esta razón, uando γ = 0,5, los planetas
habitables se enuentran úniamente en sistemas Júpiter-aliente, uando la migraión
onsiderada se arateriza por cmigI = 1. Cuando el perl del diso es un poo más
empinado (γ = 1), los planetas terrestres en la zona habitable se enuentran aún uando
cmigI = 0,1 y on γ = 1,5, hay planetas que alanzan la zona habitable aún para tasas
de migraión tan lentas omo el aso en el que se retrasa 100 vees.
Por otro lado enontramos que los planetas roosos, potenialmente habitables, se
enuentran preferentemente en sistemas planetarios análogos a nuestro Sistema Solar o
en sistemas roosos. Estos son los medio ambientes de formaión más favorables para el
desarrollo de estos planetas.
4.5.5. Mapeando el sistema planetario on su diso de origen
Uno de los ejes lave en el estudio de sistemas planetarios es ómo es que las pro-
piedades de los sistemas reejan las ondiiones de la nebulosa primordial a partir de la
ual se originaron. Hay muhos parámetros lave que atúan deniendo la arquitetura
de un sistema planetario, aquí exploramos la relevania de la masa iniial del diso, su
radio araterístio, su metaliidad, la esala de tiempo de disipaión del diso gaseoso,
la distribuión del material en el diso y las tasas de migraión.
Masa y radio araterístio del diso
El material disponible para el reimiento de los embriones queda determinado por
la masa total del sistema y su distribuión en el diso. Un diso on poa masa iniial va
a formar preferentemente sistemas roosos, mientras que un diso muy masivo favoree
la formaión de sistemas planetarios on planetas gigantes.
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Así, el radio araterístio y el exponente γ, que arateriza el perl del diso, son
importantes debido a que indian omo se distribuye la masa en el diso primordial. Un
diso on un valor grande de ac y pequeño γ, es más extendido y favoree la formaión
de núleos más alejados de la estrella entral, pero dado que la masa se distribuye a lo
largo de un gran diso delgado, esto no permite la onentraión de masa y por lo tanto
la freuenia de formaión de planetas gigantes disminuye.
En las gura 4.41, ada punto representa un sistema planetario formado a partir de un
diso on masa y radio araterístioMd y ac. Los sistemas planetarios análogos a nuestro
Sistema Solar se graan on puntos azules, los sistemas Júpiter-aliente son los rojos y
los sistemas roosos son los pequeños puntos grises. Cada la de la gura muestra una
serie de gráos que son resultado de las simulaiones realizadas on diferentes valores
de γ , siendo en la primera la γ = 0,5, en la segunda γ = 1 y en la terera γ = 1,5. Por
otro lado, las diferentes olumnas representan las simulaiones realizadas on diferentes
tasas de migraión, siendo la primera olumna la que muestra los resultados hallados
uando no se onsidera la migraión, en la segunda cmigI = 0,01, en la terera cmigI = 0,1
y en la última se muestran los sistemas planetarios que resultaron uando no se detiene
la migraión de tipo I (cmigI = 1).
De auerdo on nuestros resultados, en el aso de un diso araterizado por un perl
on exponente en la parte interna γ = 0,5 (primera la de la gura), se neesita que el
diso tenga una masa de al menos 0,06M⊙ para originar un sistema solar y su formaión
se ve favoreida uando onsideramos tasas de migraión lentas. También notamos que
en este aso de diso más bien hato, hay muy poos sistemas Júpiter-alientes uando
onsideramos bajas tasas de migraión y esta poblaión aumenta uando onsideramos
tasas de migraión más rápidas, pero aunque la tasa de migraión sea rápida, también
se neesita que el diso tenga una masa de al menos 0,1M⊙ para formar esta lase de
sistemas. La exepión son los sistemas formados uando la migraión se retrasa 10 vees,
en donde observamos algunos sistemas Júpiter-alientes formados a partir de un diso
on baja masa. También haemos notar que en general, la formaión de sistemas Júpiter-
aliente y solares, ourre preferentemente para valores hios del radio aráterístio, lo
que se debe a que pequeños valores de ac permiten la onetraión de gas y sólidos en
una región más hia, favoreiendo la formaión de planetas gigantes.
En la segunda la mostramos los sistemas planetarios resultantes uando se asume
γ = 1. En este aso, el diso presenta una mayor onentraión de gas y sólidos en la
parte interna, que dan omo resultado que los disos on masas mayores que ∼ 0,04M⊙
ya puedan formar sistemas solares y en donde no hay un valor de ac preferenial para
permitir la formaión de estos sistemas. Se enuentra una poblaión mayor de sistemas
Júpiter alientes que en el aso de un diso más hato, aún uando la migraión no atúa,
lo que implia que hay algunos disos que permiten la formaión in-situ de planetas
Júpiter-aliente, pero estos son una rara minoría.
Finalmente, en la última la mostramos los sistemas planetarios formados uando se
onsidera un diso on perl γ = 1,5. Estos disos presentan un exeso de gas y sólidos
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Figura 4.41: Masas y radios aráterístios de los disos que generan las distintas la-
ses de sistemas planetarios. En la gura ada punto representa un sistema planetario,
siendo los puntos de olor azul los sistemas planetarios de la misma lase que nuestro
Sistema Solar, los puntos rojos son los sistemas Júpiter-alientes y los pequeños pun-
tos grises son los sistemas roosos. Las las de la gura muestran una serie de gráos
que resultan de las simulaiones realizadas on diferentes valores de γ , siendo en la
primera olumna γ = 0,5, en la segunda γ = 1 y en la terera γ = 1,5. Por otro lado,
las diferentes olumnas representan las simulaiones realizadas on diferentes tasas de
migraión, siendo la primera olumna los resultados hallados uando no se onsidera
la migraión, en la segunda cmigI = 0,01, en la terera cmigI = 0,1 y en la última se
muestran los sistemas planetarios que resultaron uando no se detiene la migraión de
tipo I (cmigI = 1).
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en la parte interna, que permite la formaión de sistemas Júpiter-aliente y solares aún
para disos on masas iniiales de Md ∼ 0,02M⊙ y para ualquier valor de ac.
Metaliidad
Tanto los estudios espetrosópios preisos, desviados haia muestras estelares de
alta metaliidad (Santos et al., 2004; Fisher & Valenti, 2005), así omo los programás
de búsqueda que monitorean estrellas on bajas metaliidades (Sozzetti et al., 2009),
mostraron que las estrellas on planetas gigantes tienden a ser partiularmente rias en
metales, en omparaión on la media loal de estrellas.
Hay dos meanismos físios propuestos para expliar esta orrelaión. Una posible
expliaión es que las nubes protoestelares on alta metaliidad, forman estrellas y disos
on alta metaliidad, lo que genera una alta densidad superial de sólidos, favoreiendo
la formaión de planetas gigantes. Alternativamente, también se propuso que la alta
metaliidad observada en estas estrellas puede ser produto de la areión de material
sólido tardío y por lo tanto una alta metaliidad estelar no implia neesariamente que
el diso iniial era rio en metales.
La mayoría de las evidenias sugiere que el exeso de metaliidad tiene un origen
primordial (Pinsonneault et al., 2001; Santos et al., 2001; Sadakane et al., 2002; Santos
et al., 2003) y por esta razón nosotros onsideramos que una estrella de alta metaliidad
implia que el diso también es rio en metales y por lo tanto el ontenido metálio de la
nebulosa primordial que da origen a la estrella y al sistema planetario es un parámetro
lave para la formaión de planetas gigantes y para determinar la arquitetura de los
sistemas planetarios.
Ida y Lin (2004b) estudiaron a través de simulaiones numérias realizadas on un
modelo semi-analítio la formaión de planetas gigantes en disos rios en metales. Ellos
enontraron que dado que la tasa de areión de sólidos aumenta on la densidad su-
perial de sólidos en el diso, entones la formaión de planetas gigantes es favoreida
en un ambiente rio en metales. Nuestros resultados apoyan esta idea, pero también
ampliamos este estudio al rol de la metaliidad en la diversidad de sistemas planetarios.
En la gura 4.42 ada punto representa un sistema planetario, en donde los puntos
azules son los sistemas solares, los rojos son los sistemas Júpiter-aliente y los pequeños
puntos grises son los sistemas roosos. En la gura, ada la muestra diagramas Md vs.
[Fe/H℄ resultado de las simulaiones realizadas on diferentes perles de diso (γ = 0,5,
1 y 1,5) y en las distintas olumnas mostramos los resultados de adoptar diferentes tasas
de migraión, siendo la primera olumna la que muestra los resultados sin migraión,
en la olumna dos cmigI = 0,01, en la terer olumna cmigI = 0,1 y en la última no
retrasamos la migraión.
Como vemos en las guras, uando γ = 0,5 (primera la) se neesita un diso masivo
y también una metaliidad de al menos −0,2 para formar sistemas solares y la meta-
liidad tiene que ser mayor que −0,1 para permitir la formaión de sistemas Júpiter
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Figura 4.42: Los sistemas planetarios que resultan de disos on una ierta masa y
metaliidad se graan en las guras. Los puntos azules son los sistemas solares, los
puntos rojos son los sistemas Júpiter-alientes y los puntos grises más pequeños son
los sistemas roosos. Las diferentes olumnas son los resultados de las simulaiones on
diferentes tasas de migraión: la primera olumna muestra los resultados uando en las
simulaiones no se onsideró la migraión planetaria, la segunda olumna muestra los
resultados uando se adoptó una tasa de migraión retrasada 100 vees, en la terera
se asumió cmigI = 0,1 y en la última cmigI = 1. Las las muestran los resultados de las
simulaiones realizadas on distintos perles de densidad. Luego los resultados hallados
on γ = 0,5 se muestran en la la uno, uando se adopta γ = 1 enontramos los
resultados de la segunda la y en la última γ es igual a 1,5.
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alientes. Luego vemos que un diso on muha masa no es ondiión suiente para
la generaión de sistemas planetarios on planetas gigantes, también se neesita tener
una alta metaliidad. En la gura vemos que existen sistemas planetarios generados a
partir de disos muy masivos, pero al estar araterizados por una baja metaliidad, no
pudieron formar planetas gigantes y permaneieron omo sistemas roosos.
Cuando γ = 1, el perl de densidad es más empinado que en el aso anterior, lo que
permite la formaión de sistemas solares y Júpiter-alientes en disos on metaliidades
más bajas. En este aso, el límite inferior para la formaión de sistemas solares es una
metaliidad de al menos −0,5 y la formaión de sistemas Júpiter-aliente neesita de
disos on [Fe/H ] ≥ −0,4.
Finalmente en el último aso, uando γ = 1,5, la densidad superial del diso es
la más empinada, lo que lleva a una sobreabundania de sólidos en la parte interna del
diso, que permite la formaión de sistemas Júpiter-aliente aún on metaliidades−0,5,
mientras que el límite inferior para formar sistemas solares es de −0,6.
Un resultado general es que la mayoría de los disos on baja metaliidad originan
sistemas roosos independientemente de la masa del diso. Este resultado esta de auerdo
on los resultados espetrosópios hallados por Santos et al. (2003) y también onuerda
on los programas de búsqueda en estrellas de baja metaliidad, los uales no enontraron
planetas gigantes orbitando estas estrellas (Sozzetti et al., 2009). También notamos que
uanto mayor es el valor de γ, menor es la metaliidad neesaria para dar origen a
sistemas on planetas gigantes, por lo tanto un perl de diso araterizado por γ < 1,5
esta en mejor auerdo on los resultados observaionales.
La disipaión del diso gaseoso
La pérdida de la omponente gaseosa de los disos protoplanetarios se debe a una
ombinaión de la areión haia la estrella entral, la fotoevaporizaión y el esape
del gas nebular omo resultado de la iluminaión por una fuente de radiaión ionizante
externa. De auerdo on las observaiones en disos protoplanetarios, las esalas de
tiempo para la disipaión del diso gaseoso están entre 1 y 10 millones de años (Haish
et al., 2001; Hillenbrand, 2005). Esta esala de tiempo es un parámetro lave para la
formaión de sistemas planetarios dado que establee un límite para la formaión de
planetas gigantes, afeta el medio ambiente para la formaión de planetas terrestres y
determina la tasa de migraión planetaria.
La gura 4.43 muestra la esala de tiempo de disipaión del diso gaseoso vs. la masa
iniial del diso para todos los sistemas planetarios formados, donde los puntos azules
representan a los sistemas solares, los puntos rojos son los sistemas Júpiter-alientes
y los pequeños puntos grises son los sistemas roosos. En la gura, las diferentes las
muestran los resultados de las simulaiones que se realizan on diferentes perles de
diso: en la la uno γ = 0,5, en la la dos γ = 1 y en la la tres γ = 1,5. Las diferentes
olumnas muestran los resultados uando se adoptan distintas tasas de migraión, en
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la primera olumna no onsideramos la migraión, en la segunda olumna se adopta
cmigI = 0,01, en la terer olumna usamos cmigI = 0,1 y en la última, cmigI = 1.
Cuando el perl de densidad es γ = 0,5 (primera la), no hay aumulaión de material
en el diso, lo que lleva a un reimiento más lento y la tasa de disipaión de gas es
importante para determinar la arquitetura del sistema planetario. Como resultado,
notamos que un diso de baja masa ombinado on una rápida disipaión del gas lleva a
originar sistemas roosos. Por otro lado, un diso de gran masa ombinado on una lenta
disipaión del diso gaseoso lleva a la generaión de sistemas Júpiter-aliente, resultado
que onuerda on los enontrados previamente por Thommes et al. (2008).
Cuando γ = 1 y γ = 1,5, la densidad superial es más empinada, y omo resultado
el material se aumula en el diso interno, favoreiendo la rápida formaión y migraión
de los planetas gigantes. Por lo tanto, en este aso de formaión rápida, la disipaión del
diso gaseoso no es un fator relevante para determinar la arquitetura de los sistemas
planetarios.
CAPÍTULO 4. NUESTROMODELO PARA FORMAR SISTEMAS PLANETARIOS162
 2
 4
 6
 8
 10
τ d
is
co
 [
1
0
6
 a
ñ
o
s]
cmigI=0 cmigI=0.01 cmigI=0.1
γ=
0
.5
cmigI=1
 2
 4
 6
 8
 10
τ d
is
c 
[1
0
6
 a
ñ
o
s]
γ=
1
 2
 4
 6
 8
 10
 0.01  0.1  1
τ d
is
c 
[1
0
6
 a
ñ
o
s]
Md [MSol]
 0.01  0.1  1
Md [MSol]
 0.01  0.1  1
Md [MSol]
 0.01  0.1  1
γ=
1
.5
Md [MSol]
Figura 4.43: Esala de tiempo de disipaión del diso gaseoso vs. la masa total del diso
para todos los sistemas planetarios formados en las distintas simulaiones realizadas. En
este gráo los puntos azules son los sistemas solares, los puntos rojos son los sistemas
Júpiter-aliente y los grises son los sistemas roosos. Las las muestran los resultados
uando se onsideran diferentes perles de diso, siendo γ = 0,5 en la primera la, γ = 1
en la segunda la y γ = 1,5 en la última. Las olumnas muestran los resultados uando
se onsideran diferentes tasas de migraión (sin migraión, cmigI = 0,01, 0,1 y 1).
Capítulo 5
Resumen y onlusiones
A lo largo de esta tesis desarrollamos un modelo para representar la formaión de
sistemas planetarios. Nuestro modelo está basado en la teoría de inestabilidad del núleo
para representar la formaión de los planetas gigantes y en donde adoptamos el régimen
de reimiento oligárquio (Ida & Makino, 1993; Kokubo & Ida, 1998) omo ondiión
iniial para el reimiento de los embriones planetarios, analizando la formaión de los
sistemas planetarios durante los 20 millones de años que siguen al omienzo de este
régimen de reimiento.
En un omienzo, nos basamos en el trabajo de Ida y Lin (2004a) y fuimos perfe-
ionando el modelo en las distintas partes de esta tesis, de forma tal que el modelo
iniial que permitía la formaión de un únio planeta por diso, evoluió para onsiderar
la formaión simultánea de varios embriones, lo que nos permitió formar sistemas pla-
netarios de múltiples planetas. El heho de que varios embriones estén reiendo en el
mismo diso tiene una enorme inuenia en diversos aspetos del proeso de formaión,
ya sea porque aota la antidad de sólidos y gas disponible para el reimiento de los
embriones, porque permite los enuentros eranos o inluso violentas olisiones entre
los protoplanetas, onstituyendo otra potenial fuente de reimiento para los mismos,
o porque es de vital importania para analizar la dinámia del diso de planetesimales
(Adahi et al., 1976).
Para modelar la areión del núleo sólido tuvimos en uenta la evoluión de las
exentriidades e inlinaiones medias uadrátias del onjunto de planetesimales en el
álulo de la tasa de areión (Thommes et al., 2003). Sumado a esto, también onsi-
deramos el efeto de aumento de la seión eaz de olisión debido al efeto de drag
ausado en los planetesimales por la presenia de una envoltura gaseosa asoiada al
embrión en reimiento (Chambers, 2006).
Para aquellos núleos que alanzan una ierta masa rítia (Ikoma et. al., 2000),
omienza el proeso de areión gaseosa. Para modelar este proeso, ajustamos una ley
de potenias a los resultados obtenidos por Fortier et al. (2007, 2009), obteniendo un
modelo simple, que no agrega demasiada omplejidad a nuestro ódigo y nos permite
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representar la formaión de planetas gigantes de auerdo on un modelo auto-onsiste
desarrollado para interpretar su formaión.
Los disos de gas y sólidos no son invariantes, sino que evoluionan en el tiempo. El
diso de gas se disipa debido a una ombinaión de efetos, que tienen que ver on la
areión haia la estrella entral (Hartmann et al., 1998) y la fotoevaporizaión debida
a la propia estrella o a una fuente externa (Hollenbah et al, 1994; Clarke et al., 2001).
Las esalas de tiempo de disipaión van entre 1 y 10 millones de años de auerdo on las
observaiones (Haish et al., 2001; Hillenbrand, 2005). Nosotros adoptamos un modelo
simple que representa este deaimiento on una exponenial, en donde la esala de tiempo
de disipaión varía entre 1 y 10 millones de años. Por otro lado, el diso de sólidos se
vaía debido a la areión de los embriones y también debido al efeto de arrastre del
gas, que oasiona una aída de los planetesimales haia la estrella entral.
Para modelar la olisión entre embriones, asumimos que dos embriones que se en-
uentran a una distania menor que 3,5 radios de Hill mutuos van a impatar, adoptando
dos esenarios posibles omo resultado de la olisión: 1) luego del impato, los embrio-
nes se fusionan y 2) si ambos embriones poseen gas, este se pierde y el resultado es un
núleo de masa igual a la suma de las masas sólidas de los embriones que impataron,
mientras que si uno tiene gas y el otro no, el resultado es la suma de las masas totales.
Este modelo de areión perfeta entre los embriones puede llevar a la generaión de
embriones que roten muy rápidamente y adquieran una aeleraión mayor que la que
los mantiene unidos, oasionando la fragmentaión del protoplaneta. Tuvimos en uen-
ta este límite de estabilidad, que trae ambios en el diagrama de masas y semiejes de
planetas terrestres.
La areión de una gran antidad de planetesimales durante la formaión genera una
omponente del momento angular de espín denominada omponente ordenada (Dones
& Tremaine, 1993), que se agrega al momento angular adquirido en las olisiones. Así,
el momento angular total de espín será una ombinaión de ambos efetos, lo que esta
onsiderado en nuestro modelo.
Los planetas aretan sólidos hasta que agotan todos los disponibles en su zona de
alimentaión y adquieren gas hasta que alanzan su masa aislada o hasta que el gas
remanente en el diso sea 100 vees menor que el diso iniial.
Dado que los embriones planetarios están inmersos en un diso gaseoso, la intera-
ión entre un embrión y el diso de gas lleva a un interambio de momento angular,
oasionando la migraión orbital de los embriones. En nuestro modelo, onsideramos la
migraión de tipo I (Tanaka et al., 2002), uyos protagonistas son los embriones de baja
masa y la migraión de tipo II (Lin et al., 1996), para aquellos embriones on la masa
suiente omo para abrir una breha en el diso. Las tasas de migraión de tipo I son
demasiado rápidas y oasionan una aída de los planetas haia la estrella entral antes
de que puedan formarse. Con el n de evitar este inonveniente, se presentaron varios
trabajos en los últimos años que introduen efetos para retrasar la tasa de migraión
de tipo I. Nosotros introduimos un fator cmigI en nuestro modelo, on el n de retrasar
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la migraión, sin agregar un mayor grado de omplejidad al ódigo numério.
La migraión de un planeta gigante haia la estrella entral puede perturbar a los
embriones más pequeños que enuentre a su paso, es por eso que en algunas simulaiones
también onsideramos que los embriones más hios tienen el 71% de posibilidades de
sobrevivir el paso del gigante (Fogg & Nelson, 2007), aunque estas simulaiones no
trajeron ambios signiativos en la poblaión enontrada.
Nuestro modelo está basado en el modelo de inestabilidad del núleo y por lo tanto,
la distribuión de masa en el diso protoplanetario es de esenial importania, dado
que determina el número y ubiaión de los planetas, deniendo la arquitetura del
sistema planetario resultante. Por este motivo, en las últimas etapas de muestro estudio,
introduimos una importante mejora que onsiste en adoptar un modelo más realista
para representar a la nebulosa primordial, la que juega un papel fundamental en la
formaión de un sistema planetario. Nuestro modelo se basa en los resultados de las
últimas observaiones realizadas en disos protoplanetarios (Andrews et al., 2009; Isella
et al., 2009). En este modelo, el perl de densidad superial adoptado tiene la forma
de las soluiones de similaridad para un diso de areión visoso (Hartmann et al.,
1998) y esta araterizado por una ley de potenias en la parte interna del diso y un
deaimiento exponenial para la parte externa, el ual tiene muhas ventajas, una de las
uales es que no neesitamos introduir un orte arbitrario en el diso para que la masa
sea nita.
Nuestro objetivo onsistió en utilizar este modelo para generar una gran
poblaión de sistemas planetarios artiiales, originados a partir de ondi-
iones iniiales tomadas de las más reientes observaiones en disos proto-
planetarios y que reproduzan la muestra de sistemas planetarios extrasolares
observados, de forma tal de estableer otas y riterios a las teorías de for-
maión planetaria. De esta manera, tendremos una mayor omprensión del
proeso de formaión de sistemas planetarios que estará bien representado
por nuestro modelo de formaión, permitiéndonos haer prediiones aera
las araterístias fundamentales de los sistemas planetarios, de forma tal
de optimizar las búsquedas y el desarrollo y mejoras en la instrumentaión,
así omo nuestro onoimiento del Universo y nuestro lugar en el mismo.
Con este n, realizamos una serie de simulaiones numérias y analizamos los resul-
tados de forma estadístia. En ada simulaión generamos 1000 sistemas planetarios,
uyas ondiiones iniiales (masa y el tamaño del diso, metaliidad, masa de la estrella
entral y esala de tiempo de la disipaión del diso gaseoso) se toman al azar a partir
de distribuiones generadas de auerdo a los más reientes datos observaionales. Cada
sistema evoluiona durante 10 millones de años en la primera parte del estudio y 20 mi-
llones en el resto de nuestro trabajo. En ada simulaión variamos diferentes parámetros
lave, on el n de onoer su rol en la distribuión de exoplanetas enontrados y hallar
los parámetros que nos permitan reproduir la poblaión observada.
En un prinipio, analizamos las onseuenias de asumir diferentes tasas de areión
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de gas y sólidos en la distribuión de masas alanzadas por los planetas. Nuestros resul-
tados muestran que la tasa de areión de gas que adoptamos es menos empinada que
la utilizada en el modelo de ontraión de Kelvin-Helmholtz adoptado por Ida y Lin
(2004a). Como onseuenia, el proeso de areión de gas fuera de ontrol omienza
uando los núleos alanzan una masa mayor, lo que modia la ubiaión del desierto
planetario. Esta región o desierto, es onseuenia del rápido reimiento de los embrio-
nes, que se reeja en un hueo en la distribuión de masas de los planetas, ubiado entre
10 y 100M⊕ para Ida y Lin (2004a), mientras que nosotros enontramos que esta región
se trasladó más allá de 100 M⊕. Por lo tanto, una de nuestras onlusiones es que la
distribuión de masas enontrada es fuertemente dependiente del modelo de areión de
gas onsiderado.
Al introduir no solo la formaión de varios núleos sino la evoluión orbital de los
embriones, fuimos apaes de analizar la distribuión de masas y semiejes de los plane-
tas generados. De esta manera, onsideramos diferentes tasas de areión de gas, pero
también exploramos diferentes tasas de migraión, siendo uno de nuestros prinipales
resultados, mostrar la importania de estos dos efetos en diha distribuión, prinipal-
mente debido a los efetos de la migraión de tipo I. Los límites del desierto planetario
se ensanharon debido a la rápida migraión de los embriones que no alanzan la masa
suiente omo para abrir una breha en el diso.
La generaión de planetas en la zona habitable es también un tema de profundo
interés y por lo tanto exploramos las mejores ondiiones para la formaión de estos
planetas. La zona habitable es la región en la ual un planeta del tipo terrestre puede
mantener agua en estado líquido en su superie. Un resultado partiularmente intere-
sante es que se genera una mayor poblaión de planetas habitables uando la tasa de
areión de gas y la migraión de tipo I son más lentas, lo que a su vez hae que dismi-
nuya la generaión de planetas gigantes más allá de la línea de hielo.
Nuestras simulaiones generan sistemas planetarios de múltiples planetas, donde el
número nal de planetas formados en ada diso es resultado de la evoluión del sistema
planetario en onjunto. Nosotros mostramos que este número nal de planetas es fuerte-
mente dependiente de la masa iniial del diso así omo de la tasa de migraión de tipo I
onsiderada. Cuando analizamos el número de planetas respeto de la tasa de migraión,
enontramos que existe una ausenia de sistemas planetarios on un número intermedio
de planetas uando asumimos que la tasa de migraión es muy rápida y vemos que esta
distribuión se vuelve más uniforme a medida que se retrasa un poo esta migraión. Por
otro lado, observamos que aquellos disos que iniialmente tienen poa masa, formarán
sistemas planetarios on muhos planetas pequeños, mientras que los disos más masivos
forman sistemas planetarios on poos planetas gigantes al nal de la simulaión, pero
el rango de masas que orresponde al número nal de planetas enontrados depende de
la veloidad de migraión. Cuando la migraión es rápida, disos on baja masa son
apaes de formar sistemas planetarios on poos planetas, mientras que al disminuir la
veloidad de migraión observamos que solo los disos de gran masa pueden formar este
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tipo de sistemas planetarios.
También analizamos los tipos de planetas que enontramos en ada diso y enon-
tramos que los sistemas planetarios que tienen muhos planetas, tienen solo planetas
terrestres, pero uando miramos los sistemas on poos planetas, observamos que el
tipo de planetas formados varía de auerdo on la migraión de tipo I onsiderada.
Cuando la migraión es muy rápida, la mayoría de los sistemas tiene planetas terrestres,
mientras que régimenes de migraión más lenta permiten que los planetas rezan más
y sean gigantes. La poblaión de planetas gigantes on poo gas es baja en todas las
simulaiones y no es muy afetada por la tasa de migraión adoptada.
En el proeso de formaión planetaria los protoplanetas hoan unos on otros para
formar planetas. Las olisiones entre los embriones planetarios representan una impor-
tante fuente de reimiento que es analizada en nuestro estudio. Dado que se onoe
muy poo aera de los impatos entre planetas gigantes, analizamos los resultados de
las olisiones entre planetas terrestres úniamente, explorando uáles son los efetos
produidos por los impatos sufridos durante su formaión. De auerdo on nuestros
resultados, la mayoría de los planetas sufre menos de 5 impatos durante los primeros
20 millones de años, lo que india que los espines primordiales de los planetas quedan
determinados por algunos poos impatos sufridos durante la areión.
Prestamos espeial atenión al estado nal del espín, tanto en las obliuidades omo
en los períodos de rotaión. Enontramos que la distribuión de obliuidades puede
ser representada por una distribuión isotrópia, resultado que onrma los obtenidos
por otros autores (Agnor et al., 1999; Kokubo & Ida, 2007) y es independiente de la
masa del planeta. Es deir que un planeta puede rotar en sentido direto o indireto
independientemente de su masa. Este heho esta en marado ontraste on los planetas
en nuestro sistema solar, uyos ejes de rotaión están más o menos perpendiulares a sus
planos orbitales (on exepión de Venus). Sin embargo, el eje de rotaión de los planetas
terrestres depende en gran medida las perturbaiones gravitatorias entre ellos, que rean
una gran zona aótia para su obliuidad. De esta manera, todas las obliuidades de los
planetas terrestres podrían haber experimentado grandes variaiones a lo largo de su
historia y no pueden ser onsideradas omo primordiales (ver por ejemplo Laskar &
Robutel, 1993). Así, el heho de que los planetas terrestres en nuestro Sistema Solar
presenten obliuidades ∼ 0◦ no india neesariamente un problema on nuestro modelo.
Deben tenerse en uenta otros estudios para expliar la obliuidades atuales de los
planetas terrestres.
En uanto a los períodos de rotaión, enontramos que los períodos primordiales de
los planetas terrestres dependen de su semieje mayor, es deir, de la región en la ual los
embriones se forman y evoluionan. Por un lado, enontramos una pequeña poblaión
de planetas on períodos de rotaión muy hios (menores que ∼ 0,5 horas), los uales
son planetas muy raros que están al borde de la inestabilidad. Por otro lado, hay una
gran poblaión de embriones on períodos de rotaión de hasta ≃ 10000 horas. Estos
rotadores lentos, probablemente adquirieron su período de rotaión debido úniamente
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a la areión de planetesimales, mientras que los rotadores rápidos tuvieron que sufrir
al menos una olisión para adquirir ese espín. Un resultado de partiular importania es
que enontramos una poblaión grande de planetas on las araterístias de los planetas
terrestres de nuestro Sistema Solar, y de auerdo on nuestros resultados, estos planetas
no adquirieron su período de rotaión debido a la areión de planetesimales úniamente,
sino durante uno o más impatos sufridos durante su formaión.
El diagrama de masas y semiejes también se ve afetado uando se onsideran las
olisiones entre los embriones. Lo que se observa es que hay una menor antidad de
planetas uando tenemos en uenta las olisiones, debido a que muhas vees, los planetas
adquieren una aeleraión debido a la rotaión demasiado rápida omo para que el
planeta pueda permaneer unido y se fragmenta. Es deir, que el efeto de la estabilidad
debido a las olisiones afeta a la poblaión de planetas terrestres generada y por lo
tanto, es un efeto que debe tenerse en uenta uando hay planetas roosos involurados
en el estudio.
El perl de densidad superial del diso tiene un papel fundamental en la formaión
de los planetas gigantes y, por tanto, en la formaión del sistema planetario. Con el n
de obtener una lara omprensión de uáles son las ondiiones iniiales que permitieron
la formaión de los exoplanetas observados y los planetas gigantes de nuestro Sistema
Solar, exploramos diferentes modelos para representar la estrutura de la nebulosa pro-
toplanetaria iniial. Siguiendo a las últimas observaiones en disos protoplanetarios,
adoptamos diferentes valores para el exponente que arateriza la parte interna en el
perl de diso. Adoptamos que este exponente, γ, puede tomar los valores γ = 0,5, γ = 1
y γ = 1,5, analizando en ada aso uales son las onseuenias de adoptar diferentes
perles en la formaión de planetas gigantes y uál de estos reprodue mejor la poblaión
observada. También adoptamos diferentes masas y tamaños araterístios iniiales para
los disos, basados en las observaiones realizadas por Andrews et al. (2009) e Isella et
al. (2009).
Nuestros resultados muestran que tanto la poblaión de planetas extrasolares obser-
vada, omo Júpiter, Saturno, Urano y Neptuno, pueden ser originados uando se asume
una migraión lenta, retrasada entre 100 y 10 vees y a partir de un diso iniial on
perl araterizado por un exponente γ = 1 en la parte interna, que representa un per-
l más suave que el aso más similar al modelo de la nebulosa solar de masa mínima
de Hayashi (1981). Debemos tener en uenta que el parámetro adoptado para retrasar
la migraión de tipo I, depende fuertemente de las araterístias del diso y debería
tomarse de una distribuión de valores y no, ser un únio parámetro invariante, omo
el que onsideramos en nuestro estudio. Por lo tanto se neesita tener una mejor om-
prensión de los fatores que ontribuyen retrasando la migraión para tener una mejor
representaión del proeso de formaión planetaria.
El onjunto de los sistemas planetarios de múltiples planetas desubiertos hasta aho-
ra orbitando estrellas solitarias, presenta una gran diversidad de arquiteturas que son
produto del proeso de formaión y reejan el medio ambiente de naimiento de estos
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sistemas. Para estudiarlos, introduimos una lasiaión de sistemas planetarios, basa-
da en la posiión de los planetas gigantes relativa a la estrella entral y araterizamos
ada lase explorando ómo es que reejan el diso en el que naieron, analizando la im-
portania de fatores lave omo la masa del diso, la metaliidad de la estrella entral,
la esala de tiempo de disipaión del diso gaseoso y la tasa de migraión planetaria.
Mostramos las prinipales araterístias de ada lase y el número de planetas gigantes
que esperamos enontrar en ada una, así omo el número de planetas terrestres que
esperamos enontrar en los sistemas roosos. También analizamos úal es el mejor medio
ambiente para la formaión de planetas terrestres potenialmente habitables y en que
lase se ve favoreida su formaión y desarrollo.
Uno de los resultados lave que enontramos, es que en todos los asos analiza-
dos siempre la amplia mayoría de los sistemas planetarios originados son sistemas que
ontienen úniamente planetas roosos, siendo estos los únios sistemas que se forman
uando se onsideran disos on bajas metaliidades, resultado que onuerda on los
datos observaionales (Sozzetti et al., 2009). La formaión de los sistemas roosos se
ve favoreida uando se tienen disos on poa masa iniial, ombinado on una rápida
disipaión del diso gaseoso, resultado que onuerda on las estimaiones realizadas por
Thommes et al. (2008). El número nal de embriones por sistema planetario rooso es
fuertemente dependiente del perl de diso así omo de la tasa de migraión de tipo I
adoptada.
Enontramos una gran antidad de sistemas planetarios de la misma lase que nuestro
Sistema Solar, los uales se forman preferentemente en disos masivos, en un medio
ambiente de alta metaliidad y donde el exponente que dene la densidad superial
de gas y sólidos en el diso es pequeño. Sumado a esto, también se neesita que la
tasa de migraión adoptada no sea demasiado rápida, para evitar que los planetas sean
empujados haia la estrella entral. Nosotros enontramos sistemas solares on más de
un planeta gigante, inluso on tres, pero la mayoría alberga un únio planeta on masa
mayor que 15 M⊕.
El perl de diso araterizado por γ = 1,5 es el perl más empinado que onsi-
deramos en nuestro estudio, el ual se arateriza por un exeso de sólidos en la parte
interna del diso y un déit en las regiones externas. Esta aumulaión de sólidos en la
región interior, favoree la formaión de sistemas on planetas Júpiter-alientes, los que
se forman preferentemente en disos muy masivos ombinados on una lenta disipaión
del gas y un alto ontenido metálio. También se neesita tener una migraión rápida
para formar estos sistemas. Nuestros resultados muestran que la mayoría de los sistemas
Júpiter-alientes están ompuestos por un únio planeta gigante, lo que es también una
tendenia de los datos observaionales atuales (Wright et al., 2009).
No enontramos ningún sistema planetario on planetas gigantes en las regiones
exteriores del diso (a > 30 UA), lo que es una onseuenia direta del esenario que
asumimos para la formaión de los planetas gigantes.
También analizamos uál es el medio ambiente más favorable para la formaión de
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planetas roosos, potenialmente habitables y enontramos que estos se forman prefe-
rentemente en sistemas solares y también en sistemas roosos, que onstituyen el mejor
medio ambiente para el desarrollo de estos planetas.
Apéndie A
Programa
Dado que una parte fundamental de nuestro trabajo en esta tesis fue el desarrollo de
un programa que ompute la formaión de sistemas planetarios, en este apéndie adjun-
tamos la versión nal del mismo. Debe tenerse en uenta que este es el último programa
utilizado y por lo tanto la primera parte de nuestros resultados fueron obtenidos on
una versión muho más simple.
 ===================================================================
 ===================================================================
program FormandoMundos
 ===================================================================
 Realizado por: Yamila Miguel y Adrian Brunini entre 2006-2010
 Universidad Naional de La Plata
 ===================================================================
 ===================================================================
impliit real*8(a-h,o-z)
real*8 metal,qest
integer disipa,o,na,nn, nol(100000)
dimension emepla(100000),a(100000),erreh(100000),writ(100000)
dimension sigmap(100000),indgas(100000),realo(100000)
dimension emeiso(100000),emedot_rit(100000),w(100000)
dimension emegas(100000),rplanet(100000),prot(100000),ele(3)
dimension in(100000),eleang(100000,3),ele1(3),ele2(3),obli(100000)
dimension bb(100000),ele3(3)
 ===================================================================
ommon/pasar/ro_ie,r_med,g,dt,pi,emesol,uam,yearse
1 ,det,1
ommon/pla/emepla,b,erreh,s,amin,emestar
 ===================================================================
 Algunos parametros fijos a lo largo de la simulaion
 ===================================================================
alfa=1.d-3 ! alfa de Shakura-Sunyaev (parametro adi-
 mesional que arateriza a la visosidad)
disipa= 0 ! si disipa= 0, uando hoan 2 embriones
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 la atmosfera se onserva. si disipa= 1 la atmosfera se pierde
r_min=1.d4 ! radio del planetesimal mas pequeño
r_max=1.d7 ! radio del planetesimal mas grande
wra=2.5 ! valor absoluto del indie de distribu-
 ion de radios debe ser >2
ro_ie=1.5d0 ! densidad de los planetesimales mas alla
 de la linea de hielo
ro_ro= 3.d0 ! idem pero para los que estan mas era
 de la linea de hielo
b=10.d0 ! separaion entre embriones oligaras
superpos= 3.5d0 ! superposiion de la zona de alimentaion
 ====================================================================
 Algunas onstantes de paso de integraion y tiempos del programa
 ====================================================================
nsal=100 ! espaiado nsal*dt de las salidas
tfin=2.d7 ! tiempo de la simulaion
dt=100.d0 ! paso de tiempo en años
 ====================================================================
 ====================================================================
nplanetas=1000 !número de sistemas planetarios que originamos
 ====================================================================
 ====================================================================
 Apertura de arhivos de entrada y salida de datos
 ====================================================================
open(333,file="sistemas-gama-1-migIyII.sal") !arhivo de salida
open(50,file="taugas.dat") !letura de valores del tau_diso
open(70,file="metal-normal.dat") !letura de las metaliidades
open(30,file="disos-estables-gama1.dat")!letura de la masa y radio
 arateristio del diso, masa de la estrella y fator de Toomre
 para los disos que resultaron ser estables
 ====================================================================
 Cantidades auxiliares y onstantes
 ====================================================================
vluz=3.d10 ! veloidad de la luz(m/seg)
appa=4.d0 ! opaidad media de la atmosfera
pesomol=2.8d0 ! peso moleular del gas de la atmosfera
pi=4.d0*datan(1.d0)
uam=1.5d13 ! antidad de m en una UA
yearse=365.d0*86400.d0 ! antidad de segundos en un año
emesol=2.d33 ! masa del Sol en gr
emet=5.67d27 ! masa de la Tierra en gr
g=6.672d-8 ! onstante de gravitaion en gs
tpi=4.18879d0 ! =(4/3)*pi
 --------------------------------------------------------------------
 alulo del radio medio de los planetesimales
eme_min=4.d0*pi*ro_ie*r_min**3/3.d0
eme_max=4.d0*pi*ro_ie*r_max**3/3.d0
x1=4.d0-wra !radio minimo de la distribuion de plane-
 tesimales
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x2=wra-1.d0 !radio maximo de la distribuion de plane-
 tesimales
eme_med=(x2/x1)*((eme_max**x1)*(eme_min**x2))**0.333333
r_med=(3.d0*eme_med/4.d0*pi*ro_ie)**0.3333333
 --------------------------------------------------------------------
are_gas=7.5d-4*pesomol**4*vluz
enumber=dexp(1.d0)
ont=0.0
dseed=145301987.d0 !numero semilla
 ====================================================================
 ====================================================================
 Generaion de los planetas y el diso iniial
 ====================================================================
 ====================================================================
do ii=1, nplanetas
 lee la masa del diso, su radio arateristio, la masa de la estre-
 lla y el fator de Toomre
read(30,*)emed,r,emestar,qest
 lee la metaliidad
read(70,*)emetal
 iniializo algunos valores
n=1
t=1.d0
 lee la esala de tiempo de disipaion de la nebulosa
read(50,*)taugas
if(emestar.ge.0.5d0)then
elestar= (emestar)**4.0 ! luminosidad de la estrella en
 funion de la del Sol
else
elestar= (emestar)**2.8d0
endif
 ====================================================================
 Defino omo es el perfil del diso, vamos a usar perfiles arate-
 rizados on un exponente en la parte interna de 0.5, 1 y 1.5
 ====================================================================
gama=1.0d0 ! este puede ser 0.5 y 1.5 tambien
 ====================================================================
amin=0.07d0*sqrt(elestar) ! limite interno del diso
a(1)=amin
rie= 2.7d0*emestar**2 ! linea de ondensaion de los hielos
emestar=emesol*emestar ! masa de la estrella en gramos
 --------------------------------------------------------------------
 Fatores numerios varios usados mas adelante
 --------------------------------------------------------------------
faktor=3.9*b**(2./5.)*dsqrt(g)*emestar**(1./6.)
faktor=faktor/ro_ie**(9./15.)
faktor=faktor/eme_med**(2./15.)
100 if(a(n).gt.rie)then
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fie=1.d0
ropla=ro_ie !densidad del planeta
else
fie=0.25d0
ropla=ro_ro
endif
sigmag_0=emed*(2.0d0-gama)*emesol/(2.*pi*r**2.*2.25d26) ! densi-
 dad iniial de gas en g/m2
 --------------------------------------------------------------------
 Calulo de la densidad de solidos
 --------------------------------------------------------------------
sigmad_0=0.0149*sigmag_0*10.**emetal
sigmap(n)=sigmad_0*fie*(a(n)/r)**(-gama)*
& exp(-(a(n)/r)**(2.-gama)) !densidad de solidos en g/m2
 --------------------------------------------------------------------
 Calulo de amax, que es el a que ontiene el 95% de la masa del
 diso
 --------------------------------------------------------------------
amax=3.0d0**(1.0d0/(2.0d0-gama))*r ! en UA
 --------------------------------------------------------------------
a_m=a(n)*uam ! grilla en m
emepla(n)=eme_med*
& sigmap(n)*pi*a_m**2*b/(1.5d0*emestar)**0.333333
emepla(n)=emepla(n)**(3.d0/5.d0) ! masa iniial del planeta, esta
 es la neesaria para que omiene el OG (Thommes et al-Ida & Makino)
rplanet(n)=(emepla(n)/(tpi*ropla))**0.3333333 !radio del planeta
 en m
emegas(n)=0.d0 ! iniializo la masa de gas iniial del
 planeta a 0
 --------------------------------------------------------------------
 momentos angulares iniiales de los planetas (iniialmente no rotan)
eleang(n,1)=0.d0!omponente x del planeta n
eleang(n,2)=0.d0!Ly del planeta n
eleang(n,3)=0.d0!Lz del palneta n
 --------------------------------------------------------------------
obli(n)=90.d0
realo(n)=0.d0 ! obliuidad iniial en grados
nol(n)=0 ! numero de olisiones sufridas, iniial-
 mente es 0
erreh(n)=a(n)*(emepla(n)/(3.d0*emestar))**0.33333333 ! radio de
 hill del planeta en UA
da=a(n)*b*(0.667d0*emepla(n)/emestar)**0.33333333 ! separaion
 entre los embriones
indgas(n)=0
a(n+1)=a(n)+da
n=n+1
if(a(n).lt.amax)goto 100
do i=1,n
in(i)=i
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enddo
 ====================================================================
 ====================================================================
 Calulo de la areion planetaria
 ====================================================================
 ====================================================================
200 ontinue ! lazo por paso de tiempo
do lt=1,nsal
det=dexp(t/taugas)
do k=1,n
i=in(k)
 --------------------------------------------------------------------
 Densidad volumetria del gas en el plano medio del diso
ro_0=8.33d-13*(emestar/emesol)**0.5*sigmag_0/r**1.25*
& (a(i)/r)**(-gama-1.25)*exp(-(a(i)/r)**(2-gama))*
& elestar**0.125 ! esta es la iniial, en g/m3
rogas=ro_0/det ! esta es la que va quedando
 --------------------------------------------------------------------
 Probabilidad de eyeion mas que de areion (Ida & Lin 2004)
 --------------------------------------------------------------------
if(emegas(i).gt.0.d0)then
x=(efe*1.4d0*(emestar/emepla(i))**(2./3.))**2
else
x=(rplanet(i)*emestar/(2.d0*emepla(i)*a(i)*uam))**2
endif
if(x.gt.1.d0)x=1.d0
if(x.lt.0.1d0)x=0.d0
 --------------------------------------------------------------------
dmdt=faktor*sigmap(i)*rogas**(2./5.)*emepla(i)**(2./3.)
dmdt=dmdt*yearse/(a(i)*uam)**(1./10.) ! masa aretada por
 año
 --------------------------------------------------------------------
 Aumento de la seion efiaz si el planeta tiene al menos media masa
 terrestre de gas ligado, pero on un limite maximo de 100 vees
 (Chambers, 2006)
 --------------------------------------------------------------------
rh=1.d0
if(emegas(i).gt.0.5d0)then
ro=are_gas*a(i)**1.5*yearse*(emepla(i)/emestar)**2
ro=(ro/(appa*r*sigmap(i)))**0.5 ! oiente de los
 radios**2
if(ro.gt.rh)rh=ro
if(rh.gt.100.d0)rh=100.d0 ! si el oiente es mayor
 que 100 stop
endif
dmdt=dmdt*rh ! aumento en la tasa de areion por este
 efeto
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emedot_rit(i)=dmdt*1.d6/emet !oef para el alulo de la
 masa ritia
dm=dmdt*dt !en gr
emepla(i)=emepla(i)+dm*x
erreh(i)=a(i)*(emepla(i)/(3.d0*emestar))**0.33333333 ! nue-
 vo radio de hill
sigmap(i)=sigmap(i)-dm/(2.d0*pi*b*a(i)*erreh(i)*uam**2) !
 le resta a la densidad de solidos lo que ya omio el planeta
rplanet(i)=rplanet(i)*(1.d0+dm*x/(3.*emepla(i))) ! nuevo
 radio del planeta en m
 --------------------------------------------------------------------
 Calulo el momento angular adquirido debido a la areion de plane-
 tesimales en una masa equivalente a dm
arriba=6.54d-7*ro_0**0.4*emestar**(1./6.)*
& emepla(i)**(2./3.)
abajo=ropla**(11./15.)*(a(i)*1.5d13)**(0.1)
eleang(i,3)=eleang(i,3)+(arriba/abajo)*dm
 --------------------------------------------------------------------
 Calula la masa maxima de gas que podria llegar a aretar,
 alulando todo el gas que hay disponible a partir de este momento
 (pues algo de gas ya se disipo).
if(indgas(i).ne.1)then! xq la masa aislada se alula una
 sola vez
rogas=rogas*taugas/(taugas-t)
rogas=rogas*(1.d0-det/enumber)
emeiso(i)=rogas*s*4*pi*b/
 ((3.d0*emestar)**0.333333)
emeiso(i)=emeiso(i)*(a(i)**1.25d0)*uam*(a(i)*uam)**2
emeiso(i)=emeiso(i)**1.5
endif
 --------------------------------------------------------------------
 Areion gaseosa
em=emepla(i)/emet ! em es la masa en masas terrestres
rit_gas=emerit*emedot_rit(i)**0.25 ! masa ritia
if(em.gt.rit_gas.and.emepla(i).lt.emeiso(i))then
indgas(i)=1
tkh=8.352913363d10/em**4.889865 !ajuste 17/12/09
tasa=em/tkh
 --------------------------------------------------------------------
if(tasa.lt.1.d-6)then
em=em+tasa*dt
emegas(i)=emegas(i)+tasa*dt
else ! esto es porque no dejamos que arete
 mas de una masa terrestre por año
em=em+dt*em/1.d6
emegas(i)=emegas(i)+dt*em/1.d6
endif
emepla(i)=em*emet ! la masa vuelve a estar en gr
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endif
erreh(i)=a(i)*(emepla(i)/(3.d0*emestar))**0.33333333
if(sigmap(i).lt.1.d-20)sigmap(i)=0.d0
 --------------------------------------------------------------------
 alulo el w, writ y prot porque ahora adquieren L por areion de
 planetesimales
w(i)=dsqrt(eleang(i,1)**2+eleang(i,2)**2+eleang(i,3)**2)/
& (0.4d0*emepla(i)*rplanet(i)**2)
writ(i)=(g*emepla(i)/(rplanet(i)**3.))**0.5
prot(i)=6.28d0/(w(i)*3600.d0)
enddo
 ====================================================================
 ====================================================================
 Estabilidad debido a la rotaion adquirida. Si el planeta supera el
 writ, desaparee
 --------------------------------------------------------------------
kk=1
777 if(kk.ne.n)then
i=in(kk)
if(w(i).gt.writ(i))then
if(emepla(i)/5.7d27.le.10.0d0.and.a(i).gt.0.d0)then
if(prot(i).lt.1.0d15)then
elemodulo=sqrt(eleang(i,1)**2+eleang(i,2)**2+
& eleang(i,3)**2)
endif
endif
do k=i,n-1
j=in(k)
jm1=in(k+1)
emepla(j)=emepla(jm1)
a(j)=a(jm1)
erreh(j)=erreh(jm1)
sigmap(j)=sigmap(jm1)
emeiso(j)=emeiso(jm1)
emegas(j)=emegas(jm1)
rplanet(j)=rplanet(jm1)
eleang(j,1)=eleang(jm1,1)
eleang(j,2)=eleang(jm1,2)
eleang(j,3)=eleang(jm1,3)
prot(j)=prot(jm1)
obli(j)=obli(jm1)
realo(j)=realo(jm1)
writ(j)=writ(jm1)
w(j)=w(jm1)
nol(j)=nol(jm1)
enddo
n=n-1
goto 777
APÉNDICE A. PROGRAMA 178
else
kk=kk+1
goto 777
endif
else
i=in(n)
if(w(i).gt.writ(i))then
if(emepla(i)/5.7d27.le.10.0d0.and.a(i).gt.0.d0)then
if(prot(i).lt.1.0d15)then
elemodulo=sqrt(eleang(i,1)**2+eleang(i,2)**2+
& eleang(i,3)**2)
endif
endif
n=n-1
endif
endif
 ====================================================================
 ====================================================================
 Analisis de posibles areiones entre embriones
 ====================================================================
 ====================================================================
do l=1,n-1
i=in(l)
im1=in(l+1)
da=superpos*(erreh(i)+erreh(im1))
if(da.gt.a(im1)-a(i))then
 --------------------------------------------------------------------
 Inluimos el alulo de la nueva obliuidad despues de la olision
 --------------------------------------------------------------------
a1=a(im1)*1.5d13
a2=a(i)*1.5d13
delta=a1-a2 ! separaion entre las orbitas
eme2=emepla(i)-emegas(i)*emet
eme1=emepla(im1)-emegas(im1)*emet
rpla1=rplanet(im1)
rpla2=rplanet(i)
ele2(1)=eleang(i,1)
ele2(2)=eleang(i,2)
ele2(3)=eleang(i,3)
ele1(1)=eleang(im1,1)
ele1(2)=eleang(im1,2)
ele1(3)=eleang(im1,3)
all spin(dseed,eme1,eme2,rpla1,rpla2,a1,a2,delta,
& ele1,ele2,ele,ar,ont,emestar)
eme=eme2+eme1
nol(i)=nol(i)+1
rplanet(i)=rpla2*(eme/eme2)**0.333333
emepla(i)=eme
a(i)=ar/1.5d13
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erreh(i)=a(i)*(emepla(i)/(3.d0*emestar))**0.3333333
sigmap(i)=(sigmap(i)+sigmap(im1))/2.d0
 Una vez que ya se produjo el hoque alulamos la obliuidad on la
 que queda el planeta resultante.
eleang(i,1)=ele(1)
eleang(i,2)=ele(2)
eleang(i,3)=ele(3)
 Esribe la obliuidad en grados y el periodo de rotaion en horas
dineria=0.4d0*emepla(i)*rplanet(i)**2 ! momento de
 ineria de una esfera
w(i)=dsqrt(eleang(i,1)**2+eleang(i,2)**2+
& eleang(i,3)**2)/dineria ! mod veloidad angular,
writ(i)=(g*emepla(i)/(rplanet(i)**3.))**0.5 ! en 1/seg
prot(i)=6.28d0/(w(i)*3600.d0) ! prot=2pi/(w.seg x hora),
 me da el periodo de rotaion
obli(i)=datan(eleang(i,3)/dsqrt(eleang(i,1)**2+
& eleang(i,2)**2))*180.d0/3.1416 ! en grados
realo(i)=90.0d0-obli(i) ! obliuidad en grados
 ====================================================================
 Cambia los indies de los planetas que estan mas afuera
 pues, omo resultado de la areion de dos, hay un planeta menos
do k=im1,n-1
j=in(k)
jm1=in(k+1)
emepla(j)=emepla(jm1)
a(j)=a(jm1)
erreh(j)=erreh(jm1)
sigmap(j)=sigmap(jm1)
emeiso(j)=emeiso(jm1)
emegas(j)=emegas(jm1)
rplanet(j)=rplanet(jm1)
eleang(j,1)=eleang(jm1,1)
eleang(j,2)=eleang(jm1,2)
eleang(j,3)=eleang(jm1,3)
prot(j)=prot(jm1)
obli(j)=obli(jm1)
realo(j)=realo(jm1)
writ(j)=writ(jm1)
w(j)=w(jm1)
nol(j)=nol(jm1)
enddo
n=n-1
 --------------------------------------------------------------------
 Ahora, si ademas el valor de w supera al writ, entones el nuevo
 planeta desaparee. Para haerlo desapareer ambiamos nuevamente
 los indies de los planetas que siguen.
 --------------------------------------------------------------------
if(w(i).gt.writ(i))then
if(emepla(i)/5.7d27.le.10.0d0.and.a(i).gt.0.d0)then
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if(prot(i).lt.1.0d15)then
elemodulo=sqrt(eleang(i,1)**2+eleang(i,2)**2+
& eleang(i,3)**2)
endif
endif
do k=i,n-1
j=in(k)
jm1=in(k+1)
emepla(j)=emepla(jm1)
a(j)=a(jm1)
erreh(j)=erreh(jm1)
sigmap(j)=sigmap(jm1)
emeiso(j)=emeiso(jm1)
emegas(j)=emegas(jm1)
rplanet(j)=rplanet(jm1)
eleang(j,1)=eleang(jm1,1)
eleang(j,2)=eleang(jm1,2)
eleang(j,3)=eleang(jm1,3)
prot(j)=prot(jm1)
obli(j)=obli(jm1)
realo(j)=realo(jm1)
writ(j)=writ(jm1)
w(j)=w(jm1)
nol(j)=nol(jm1)
enddo
n=n-1
endif
endif
enddo
 ====================================================================
 ====================================================================
 Migraion de planetesimales debido al drag on el gas nebular
all migra_planetes(n,a,sigmap,in)
 ====================================================================
 Migraion de planetas Tipo II debido la interaion Planeta-Diso
rm=10.d0*dexp(0.4d0*t/taugas) !esta en UA
all migrar(n,a,rm,alfa,in,gama,r,sigmag_0)
 ====================================================================
 Migraion Tipo I de planetas debido a efeto de marea on el diso
all migrarI(n,a,in,alfa,gama,r,elestar,sigmag_0)
 ====================================================================
 Como los planetas pueden migrar y pasar mas adentro o mas afuera que
 otros, se puede armar lio en la busqueda de areion entre embri-
 ones. Para evitarlo se los indexa y se ordenan los indies in(i) por
 distania a la estrella entral
if(n.eq.1)goto 999
if(n.lt.1)goto 666
do k=1,n
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bb(k)=in(k)
enddo
all indexx(n,a,in)
999 ontinue
 --------------------------------------------------------------------
 Atualiza el tiempo
t=t+dt
enddo
if(t.lt.tfin)goto 200
do k=1,n
i=in(k)
elemodulo=sqrt(eleang(i,1)**2+eleang(i,2)**2+
& eleang(i,3)**2)
if(emepla(i)/5.7d27.le.10000.0d0.and.emepla(i)/5.7d27.gt.
& 0.05d0)then
if(a(i).gt.0.0d0)then
write(333,600)a(i),emegas(i),emepla(i)/5.7d27,
& r,amax,amin,n,ii,emetal,emed,sigmag_0,emestar
endif
endif
enddo
all flush(20)
666 ontinue
enddo
600 format(d15.4,1x,d12.4,1x,d15.4,1x,d12.4,1x,d12.4,1x,d12.4,
& 1x,i4,1x,i4,1x,d15.4,1x,d12.4,1x,d12.4,
& 1x,d15.4) ! formato del arhivo de salida
stop
end
 ====================================================================
 ====================================================================
 ====================================================================
 Subrutinas
 ====================================================================
 ====================================================================
 ====================================================================
 Subrutina que alula el ambio de momento angular l por la olision
 todas las unidades seran .g.s.
 entra: dseed: numero semilla
 m1,m2: masas planetarias
 rpla1,rpla2: radios planetarios
 a1,a2: semiejes de los planetas
 delta: separaion entre los planetas
 l1,l2: vetor momento angular de spin de los planetas
 sale l: vetor momento angular del planeta resultante
subroutine spin(dseed,eme1,eme2,rpla1,rpla2,a1,a2,delta,
& ele1,ele2,ele,a,ont,emestar)
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impliit real*8(a-h,o-z)
dimension ele1(3),ele2(3),ele(3)
dimension v(3),pa(3),torque(3)
dseed=dseed+ont
ont=ont+1.0
a=(a1+a2)/2.d0 !la nueva posiion, en el medio de las
 anteriores,[m℄
 alula la veloidad de esape
all ves(eme1,eme2,rpla1,rpla2,ve)
 alula la veloidad relativa de olision
all velo(a,delta,ve,vrel,emestar)
 se asume que el mas grande es el 2
rpla=rpla2
empla=eme1
 el momento angular de spin se onserva
do i=1,3
ele(i)=ele1(i)+ele2(i)
enddo
 pero si el mas grande es el 1...
if(rpla1.gt.rpla2)then
rpla=rpla1
empla=eme2
endif
 alula las omponentes de la vel. relativa y el punto de apliaion
all vr(dseed,rpla,vrel,v,pa)
 alula el torque en el planeta mayor debido al impato
all torquesub(empla,v,pa,torque)
 alula la variaion de momento angular
all dl(ele,torque)
return
end
 ====================================================================
 ====================================================================
 ====================================================================
 Subrutina que alula las tres omponentes de la veloidad y el pun-
 to de apliaion del impulso de la olision. Se supone que el menos
 masivo es el proyetil
subroutine vr(dseed,rpla,vrel,v,pa)
 entra:
 dseed: numero semilla
 rpla: radio del planeta impatado
 vrel: veloidad relativa
 sale:
 v: omponentes de la veloidad de impato
 pa: punto de apliaion del impulso
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impliit real*8(a-h,o-z)
real*8 lambda,mu,l
dimension v(3),pa(3)
pi=4.d0*datan(1.d0)
 alula beta y lambda
lambda=2.d0*pi*rnd(dseed) ! es un angulo al azar
lambda=dos(lambda)
slambda=dsin(lambda)
 alula beta
xxx=1.d0-2.d0*rnd(dseed) ! es un numero al azar
beta=dasin(xxx) ! es un angulo al azar
b=dos(beta)
sb=dsin(beta)
 alula el punto de apliaion (en oordenadas esferias on
 entro en el entro del planeta mas masivo, este punto es al azar)
pa(1)=rpla*b*lambda
pa(2)=rpla*b*slambda
pa(3)=rpla*sb
 alula los angulos eta y mu segun la reeta de Henon
eta=2.d0*pi*rnd(dseed)
se=dsin(eta)
e=dos(eta)
mu=dasin(dsqrt(rnd(dseed)))
sm=dsin(mu)
m=dos(mu)
 alula l y theta
l=daos(sb*m-b*sm*e)
sl=dsin(l)
l=dos(l)
st=sm*se/sl
t=(m*sb+sm*b*e)/sl
theta=datan2(st,t)
 alula s
s=lambda-theta
v(1)=-vrel*sl*dos(s) ! omponente x de la veloidad de impato
v(2)=-vrel*sl*dsin(s) ! vy de impato
v(3)=-vrel*l ! vz de impato
return
end
 ====================================================================
 ====================================================================
 ====================================================================
 Subrutina que alula la veloidad relativa entre dos planetas sepa-
 rados una distania delta, ambos en orbitas oplanares, suponiendo
 que delta es << que los semiejes de ambos planetas.
subroutine velo(a,delta,ve,v,emestar)
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 a: semieje promedio de ambos semiejes
 delta: separaion entre los dos planetas
 ve: veloidad de esape mutua (se debe sumar para alular
 la veloidad de olision)
 v: veloidad tipia de olision (aproximadamente)
impliit real*8(a-h,o-z)
gm=6.672d-8*emestar ! G+Mstar
omega=dsqrt(gm/a**3)
v=omega*delta/2.d0
v=v+ve
return
end
 ====================================================================
 ====================================================================
 ====================================================================
 Subrutina que dadas la veloidad, la masa del impator y el punto de
 apliaion, alula el torque
subroutine torquesub(eme,v,pa,torque)
 aa m es la masa del mas hio, ya que ese es el embrion que aplia
 la fuerza, el que genera el torque
impliit real*8(a-h,o-z)
dimension v(3),pa(3),torque(3)
torque(1)=eme*(v(3)*pa(2)-v(2)*pa(3))
torque(2)=eme*(v(1)*pa(3)-v(3)*pa(1))
torque(3)=eme*(v(2)*pa(1)-v(1)*pa(2))
 este es el torque por delta t. Consideramos que la viniial es ero
 frente a la de impato. Por eso usamos v para el alulo
return
end
 ====================================================================
 ====================================================================
 ====================================================================
 Subrutina que ambia el vetor momento angular de spin de un planeta
subroutine dl(ele,torque)
impliit real*8(a-h,o-z)
dimension ele(3),torque(3)
do i=1,3
ele(i)=ele(i)+torque(i) !reordemos que tau es torque por delta t
enddo
return
end
 ====================================================================
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 ====================================================================
 ====================================================================
 Subrutina que alula la veloidad de esape de ambos planetas
subroutine ves(eme1,eme2,r1,r2,ve)
impliit real*8(a-h,o-z)
g=6.668d-8
ve=dsqrt(2.d0*g*(eme1+eme2)/(r1+r2))
return
end
 ====================================================================
 ====================================================================
 ====================================================================
 Generaion de un numero al azar
DOUBLE PRECISION FUNCTION RND(DSEED)
DOUBLE PRECISION DSEED,D2A32
D2A32=2.D0**32
DSEED=DMOD(3125.*DSEED,D2A32)
RND=DSEED/D2A32
RETURN
END
 ====================================================================
 ====================================================================
 ====================================================================
 Subrutina que migra planetesimales debido al efeto del drag
 (Ver Thommes et al. Iarus 161, 2003)
subroutine migra_planetes(n,a,sigmap,in)
impliit real*8(a-h,o-z)
dimension a(100000),sigmap(100000),emepla(100000)
dimension dadt(100000),erreh(100000),in(100000)
ommon/pasar/ro_ie,r,g,dt,pi,emesol,uam,yearse,
1 det,1
ommon/pla/emepla,b,erreh,s,amin,emestar
do j=1,n-1
i=in(j)
eta1=1.6d-3*a(i)**1.5
vk1=dsqrt(g*emestar/(a(i)*uam))
rogas1=(fa_g*1.4d-9*a(i)**(-2.75))/det
tau1=2.6667d0*ro_ie*r/(rogas1*vk1)
rh1=(emepla(i)/(3.d0*emestar))**0.33333
eq1=2.7d0*rh1*(r*ro_ie/(b*a(i)*uam*rogas1))**0.2
orh1=dsqrt(eta1**2+0.75d0*eq1**2)*(eta1+eq1**2)
dadt(i)=-2.d0*a(i)*uam*orh1/tau1
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enddo
do j=1,n-2
i=in(j)
a1=a(i)*uam
a2=a(i+1)*uam
da=a2-a1
ds2=a2*sigmap(i+1)*dadt(i+1)
ds1=a1*sigmap(i)*dadt(i)
ds=-(ds2-ds1)/(a(i)*uam)
sigmap(i)=sigmap(i)+ds*dt/(a(i)*uam)
if(sigmap(i).lt.1.d-20)sigmap(i)=0.d0
enddo
return
end
 ====================================================================
 ====================================================================
 ====================================================================
 Subrutina que migra planetas gigantes on migraion tipo II
 (Ver Ida y Lin, The Astrophysial Journal, 604:388, 2004)
subroutine migrar(n,a,rm,alfa,in,gama,r,sigmag_0)
impliit real*8(a-h,o-z)
dimension emepla(100000),a(100000),erreh(100000)
dimension in(100000)
ommon/pasar/ro_ie,r,g,dt,pi,emesol,uam,yearse,
. det,1
ommon/pla/emepla,b,erreh,s,amin,emestar
sigmag=sigmag_0*(rm/r)**(-gama)*exp(-(rm/r)**(2-gama))
sigmag=sigmag/det
om=dsqrt(g*emestar/(rm*uam)**3)
ememe=emestar/emesol
alfa3=alfa/1.d-3
oef=ememe*alfa3*5.67d27*30.d0
oef2=1.2d2*ememe*5.67d27
do j=1,n
i=in(j)
if(a(i).gt.amin)then ! no migra si llego al borde interno
eme_gap=oef2*a(i)**0.75 ! masa para que abra un gap en gr
if(emepla(i).gt.eme_gap)then ! migra si abrio un gap (Tipo II)
sg=(a(i)-rm)/dabs(a(i)-rm)
tau2=4.217d14*a(i)**0.5*(emepla(i)/5.67d27)*
& ememe**(-0.5)*rm**(-0.25)/(alfa*sigmag) ! en años
dadt=sg*a(i)/tau2
da=dadt*dt
if(dabs(da).lt.0.1d0)a(i)=a(i)+dadt*dt
endif
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endif
enddo
return
end
 ====================================================================
 ====================================================================
 ====================================================================
 Subrutina que alula el ambio en el semieje debido a la migraion
 de tipo I (Tanaka et al., 2002)
subroutine migrarI(n,a,in,alfa,gama,r,elestar,sigmag_0)
impliit real*8(a-h,o-z)
dimension emepla(100000),a(100000),erreh(100000)
dimension in(100000)
ommon/pasar/ro_ie,r,g,dt,pi,emesol,uam,yearse,
. det,1
ommon/pla/emepla,b,erreh,s,amin,emestar
onstmigI=0.1d0
ememe=emestar/emesol
alfa3=alfa/1.d-3
oef=ememe*alfa3*5.67d27*30.d0
oef2=1.2d2*ememe*5.67d27
do j=1,n
i=in(j)
if(a(i).gt.amin)then ! no migra si llego al borde interno
eme_gap=oef2*a(i)**0.75 ! masa para que abra un gap
if(emepla(i).lt.eme_gap)then
sigmag=sigmag_0*(a(i)/r)**(-gama)*
& exp(-(a(i)/r)**(2.-gama))
sigmag=sigmag/det
teaux=2.7+1.1*
& (gama+(2-gama)*0.43429448*(a(i)/r)**(2-gama))
dadt=9.46d-10*teaux*(emepla(i)/5.7d27)*ememe**0.5*
& sigmag*elestar**(-0.25)*a(i)
dadt=-dadt*onstmigI
da=dadt*dt
if(dabs(da).lt.0.1d0)a(i)=a(i)+dadt*dt
endif
endif
enddo
return
end
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 ====================================================================
 ====================================================================
 ====================================================================
 Esta rutina genera un vetor de indies de auerdo al orden reien-
 te del vetor arrin (Numerial Reipes)
SUBROUTINE INDEXX(N,ARRIN,INDX)
IMPLICIT REAL*8(A-H,O-Z)
DIMENSION ARRIN(N),INDX(N)
DO 11 J=1,N
INDX(J)=J
11 CONTINUE
L=N/2+1
IR=N
10 CONTINUE
IF(L.GT.1)THEN
L=L-1
INDXT=INDX(L)
Q=ARRIN(INDXT)
ELSE
INDXT=INDX(IR)
Q=ARRIN(INDXT)
INDX(IR)=INDX(1)
IR=IR-1
IF(IR.EQ.1)THEN
INDX(1)=INDXT
RETURN
ENDIF
ENDIF
I=L
J=L+L
20 IF(J.LE.IR)THEN
IF(J.LT.IR)THEN
IF(ARRIN(INDX(J)).LT.ARRIN(INDX(J+1)))J=J+1
ENDIF
IF(Q.LT.ARRIN(INDX(J)))THEN
INDX(I)=INDX(J)
I=J
J=J+J
ELSE
J=IR+1
ENDIF
GO TO 20
ENDIF
INDX(I)=INDXT
GO TO 10
END
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